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18. STERNFREUNDE-SEMTNAR, 1 9 I 0

Planetarlum der 6tadt Wien - Zeiss Planetarium
und österreichlscher Astronomischer Verein

DIE I,IILCHSTRASSE

Titelseite; Inhaltsverzeichnls. 18 Jahre österrelchische
Sternfreunde-Seminare zur Weiterbildung der Amateure.
Ausgewählte Literatur zur llilchstraße (Prof .Hermann
Mucke, ,Wien) . Weiteres: Seminarpapiere 1988 ,,Galaxj.en".

Aus der Geschichte der MilchstraBenforschung: WLedergabe
der Beschrei.bung der I'lilchstraße aus der Syntaxis. [tei-
teres: Beltrag tiber "Dynamik unseres Mllchstra8ensystems,
und Seminarpapiere 1988 "Galaxien!'.
Zur Phänomenologie der l,tilchstra8e. Mit visueLlen Isopho-
ten nach Elässer-Haug und Pfleiderer (Beilage des Semi-
narleiters). Dazu

AUSSTELLUNG von Farbgraphlken und Gerätedokumentationen
zu den neuesten, hochauflösenden Dreifarbenphotometri.en
der gesamten MilchstraBe (Univ.-Prof .Dr.Wolfhard Schlos-
ser, Astronomisches Institut, Ruhr-Üniversität Bochum),
sowi"e des elnd.rucksvollen ESO-lrlilchstra8en-Panoramas.
Die hellsten Sterne des Himmels (Wolfgang Vollmann, Wien).
Interstellare Materie und Sternhaufen (Ing.Michael
Pietschnig, Wien).
Strukturuntersuchungen der Milchstra8e mit Hllfe photo-
graphischer Flächenphotometrie (Dr.Stefan Klmeswenger,
fnstitut für Astronomle der Universität Innsbruck).
Buchhinweis: H.Elsässer, Weltall im Wandel (DVA).

Sterngenerationen und galaktische Geschichte (Univ.-Prof.
Dr.Hans Elsässer, Direktor des MPI, Heidelberg).
Die Dynamik unseres Mllchstraßensystems (Univ.-Prof.Dr.
Hans M.Maitzen, Institut für Astronomie, Universltät Wlen).
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DANK gilt Dr.Kimeswenger für die Bereit,schaft zum Termintausch mit
Ing.Pietschnig, wtlrde dj-eser früher als erwartet Vater: Dle klelne
Katharina hielt sich aber genau an ihre Ephemeride! ASBEST IN DER
KUPPEL erzwang Verlegung des Seminars in den Oswald Thomas Saal:
"Rundumdank" für Hilfe und Verständnis! Ohne Planetariumshlmmel
mußten Referate mehrfach zu Beilagen werden.-

Seminarleiter: Prof .Hermann Mucke, Planetariun/Uraniasternwarte Wien.
c) Wiedergabe dieser Papiere oder deren Teile ist nlcht gestattet. <F



18 Jahre Osterrelchlsche Sternfreunde-Semlnare

Veranstaltet vom Planetarium der Stadt !{ien
und dem österreichj-schen Astronomischen Verein,
wurde jeweils ein Teilgebiet der Himmelskunde

eingehender und aktueller, als dies in den ein-
schlägigen Handbüchern der FaII ist, behandelt.
Die Seminare dienen der Weiterbildung der Arna-

teurastronomen und Lehrer in österrei-ch.

1973 Astronomische Koordinatensysteme
1974 Gebrauch astronomischer Jahrbücher
1975 Himmelskarten und ihr Gebrauch
1976 Fernrohre und ihr Gebrauch
1977 Astronomlsche Phänomenologie
1978 Amateurastronomi-e, Theorie-Praxis
1979 Astronomische Finsternisse
1 980 Kometen

1981 Mond

1982 Kleinplaneten
1 983 Doppelsterne
1984 Sonne

1985 Himmelskunde und Kleinrechner
1986 Ivleteore
1987 Veränderliche Sterne
1 988 Galaxien
1989 Planet Erde

1 990 Milchstraße

Insgesamt umfassen die zugehörigen Papiere 1922

Seiten DIN A4 mit Erläuterungen, Formeln, Tabel-
Ien, Beispielen und Literaturhinweisen. Näheres
siehe Sternenbote, 1987 /7 .

SiC WCTdCN \/OM öSTUNRETCHTSCHEN ASTRONOMISCHEN

VEREIN herausgegeben und sind ab einschließlich
Ausgabe 1979 noch lieferbar. Auskünfte und Be-
stellungen: Astronomisches Büro, Hasenwartg.32,
A-1 238 hrien, österreich, Telephon 0222-88'16703.

Res seuera est uemtm gau&iwn!



STERNPREUNDE-SEI,IINAR, WIENER PIJANETARIUM, 1990 / PTucKe

Beil.qge: Ausgewählte Llteratur zur [vll lchstrasse

1 Geschichtlich bedeutende Werke

Ptolemaios, C.: Mcr,9npq.ruxfis luvtdEeos BuB.l,to fT, dle "Syntaxisr',
später auch "Almagest". Original griechisch (neiberg) r übersetzt
von Manitius. B.G.Teubner Verlagsg€s., Leipzig 1963. Bd.112.

!{right, T.: An Original Theory or new Hypothesis of the Universe.
London 1750.

Lambert, H.J.: Cosmologische Bri.efe über die Einrichtung des Wel-
tenbaues. Augsburg 1761.

Herschel, !{.: Account of some Observations tending to investigate
on the Construction of the Heavens and On the Construction of
the Heavens, 1784. Nach Dreyer, J.L.E.: The Scientific Papers
of Sir W'.Herschel, London, VoI.1.

Messier, C.: Liste der Nebel und Sternhaufen, in: Connaissance des

Temps 1799, 1800, 1801, 1807, 1809, 1810. Dargestellt von Jone§r,

K.G.: Messier's Nebulae and Star Cfusters, American Elsevier
Publishing Company; New York 1968

Herschel, J.F.W.: General Catalogue of Nebulae and Clusters of
Stars of the Epoch 1860, London 1864.

Dreyer, J.L.E.: New General Catalogue of Nebulae and Clusters of
Stars, 1888 ("NGC") i Index Catalogue, 1895 ("IC"); Second Index
Catalogue, 1908. Ilemoirs of the Royal Astronomical Societyr 49,
51, 59;.Neuausgaben London 1953 und später.

Kapteyn, J.C.: PIan of Selected Areas. Publication of the Astrono-
mical Laboratory, Groningen 1906.

Keeler, J.E.: Photographs of lrtrebulae and Clusters, made with the
Crossley Reflector. Publications of the Lick Observatory, VoI.
VIII. University of California Publications, Sacramento 1908.

Bailey, S.f .: The Southern I'lilky [tay. Harvard Annals 72, Cambridge
Mass., USA, 1913

Barnard, E.E.: Photographs of the Milky Way and of Comets, made

with the Six-inch hiillard Lens and Crocker Telescope. Publica-
tions of the Lick Observatorfr CoI.XI., University of California
Publications, Sacramento 191 3.



l.Fortsetzung Beilage: Ausget+ählte Literatur zur Milchetraße

Pannekoek, A.: Die nörclliche l*tilchstra8e. Leiden 192A. Die südliche
MilchstraBe, Lembang 1929. Photographische Photometrie der ge-

samten l,lilchstraßs: 1933 , 1949.

Barnard, E.E.: Atlas of Selected Regions of the l4ilky Way. Carne-
gie Institutlon, Washington 1927.

Ross., 8.E., Calvert, M.R,: Atlas of the Northern lliIky ttay, Chi-
cago 1934.

Bottlinger, K.F., Beck, f.: Galaktischer Atlas (§ystem I) . §prin-
g€rr Berlin 1937.

Zur Entdeckungsgeschichte :

Jones, K.G. s The Search for the Nebulae. Alpha Academi.c, Science
History Publications, Chalfont St,.Gi1es, UK, 1975.

Journal for the History of Astronomy, Science Histoy Publications
Ltd., Chalfont St.Giles, Eiucks., England. Vierteljährlich ab 1970.

2. Bestandteile der Milchst-raße

Ochsenbein, F., Acker, A., et. aI., Catalclgue des etoiles le plus
brillantes, Observatoire de Strasbourgr 19S4.

Hoffleit, D.: Catalogue of Bright Stars, YaIe University Observa-
tory , 1964.

Hirshfeld, A., Sinnott, R.W., Sky Catalogue 2000r0, Vol.1,2. Sky

Publishlng Company, 1982, 1985.

Burnham, R.jr., Celestial Handbook. An Observer's Guide to the
Universe beyond the Solar Systenr. Vol .1,2,3. Dover Publlcations,
New York 1978.

Götz, W.; Die offenen Ster'nhaufen unserer Galaxis. Wissenschaftl.
Schriften zur Astronomie, J.A.Barth, Leipzig 1989.

Scheffler, H.: Interstellare Materie. Spektrum der Astronomie,
Vleweg, Braunschweig / wiesbaden 1988"

Neckel, Th.: Die Milchstraße und ihre Objekte, in Roth, G.D.:
Handbuch für Sternfreunde, 4.Auf1., Bd.2 ' Springer Ver1ag,
Berlin 1989.

Neckel, Th., Vehrenberg, H.: Atlas Galaktischer Nebel IrII
Treugesell Verlag, Dtisseldorf 1985,1987, ".



2.Fortsetzung Beitage: Ausgewählte Literatur. zur Milchstraße

3. Die Milchstraße als Ganzes

Torgtrd, f.: Lund Observstory Tab1e for the Conversion of Equa-

torial into Galactic Coordinates and vice versa. Based on the
Galactic Pole c = l2h4g, 6 = +27 t4o (195010). Dazu 2 Supple-
ments; Interpolatj-onstafeln. A,nnals of the Observatory of Lund
15 and 16, 1961 .

Lund Obserrratory Table for Conversion of Galactic Coordinates,
from the System based on the Pole tr = 12h40, § = +28" (190010)

into the System based on the Pole o = lZhqg, 6 = +27 14" (195010)

and vice versa. Annals of the Observatory of Lund 17, 1961.

Elsässer, H., Haug, U.: Über eine Flächenphotometrie der südlichen
und nördlichen llilchstraße in zwei Farben und die Struktur des
galaktischen Systems. Zej-tschrift für Astrophysik 50, 121-144,
1960. t{iedergegeben ln den Seminarpapieren 1988 "Ga1axien",
österreichischer Astronomischer Verein, Astron.Bäro, Wi.en 1988.

Pfleiderer, J., et aL.: Dreifarbenphotometrie der Milchstraße, in:
Astron.Journal 76, 691 (U), Mit,teilungen AG 38, 152 (B) und

Mitteilungen AG 55, 182 sowie 6A, 294 (v). Siehe auch Beilage:
Zur Phänomenologie der Milchstraße.

Ki.mesweng€rr St. : Strukturuntersuchungen der Milchstraße mit Hilfe
photographischer Flächenphotometrie. Dissertation, Ruhr- Univer-
sität Bochum 1989. Siehe auch gleichnamigen Gastvortrag.

L.Kühn, Das Milchstraßensystem, Bauplan und Entwicklung unseres
Sternsystems. Bücher der Zeit,schrift Naturwissenschaftl.Rundschau,
Wissenschaftliche Verlagsgesellschaft, Stuttgart 1978.

Mihalas, D., Binney, J.: Galactic Astronomy, 2.8d., Freeman, San

Francisco 1981.

Scheffler, H., Elsässer, H.: Bau und Physik der Ga1axis. Lehrbuch
für Studierende und fortgeschrittene Liebhaber der Astronomie,
sowie für Physiker und andere Naturwissenschaftler, dj.e sich in
Probleme der Erforschung unserer Galaxis einarbeiten woIlen,
auch filr Astronomi-edozenten. B.I.Wissenschaftsverlag, BibIio-
graphisches Institut, MannheLn / Wien / Zürich 1982. Siehe um-

seits wiedergegebenes Inhaltsverzeichni.s. Das l{erk enthäIt auch
eine umfangreiche Literaturliste.
Im Augenblick vergriffen; ej-ne Neuauflage ist für Ende 1990 in
Vorbereitung.



Bau und Phystk der Galaxls
H.Scheffler, H.Elsässer

INHALTSVERZEICHNIS

Einleitender übeölick l3

I. Positionen, Bewegpngen und Entfemungen der Steme -
Begriffe und Methoden

1. önowd B*tqungen
I. I Astronomische Koordinetensysteme
1.2 Teitliche Änderungen der Sternkoordinaten
I .3 Raumgesch*in digkciten und Sonnenbewe gung

1.4 Das Fundamentde Astronomische Koordinatensystem .

1.5 Extragalaktisch verankenes Bezupsystem,
Radioastrometrie. .

2. Entfernungen
2.1 Primäre Methoden. .

2.2 Sekundäre Methoden

II. Aufbau und Kinematik des Sternslntems

L Scheinbare Verteilung do Sterne
l. I Allgemeine Stemälrlungen, integriertes Sternlicht.
1.2 Scheinbare Verteilung der einzelnen Sterntypen . .

1.3 Verteilung der Flächenlelligkeit der Milchstraße im
Sichtbaren und im Infrarot . . . .

2. Das Stemfeld der Sonnentrngebung
2.1 Methoden der Stellantaristik
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2.3 Bewegungen der Steme der Sonnenumgebung. .

3. Gro$niurnige Verteilung der Sterne
3.1 OB§teme, junSe offene Sternhaufen und OB.Assoziationen . 150
3.2 Kugelförmige Sternhaufen, RR Lyrae-stcrne und Cepheidcn. 156
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4. Gro$ntumige Bauqung der Stqne
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Inlultsveneichnß
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III. Interstellare Phänomene
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I .2 Interstellare Polarisation . . .
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5.Fortsetzung Beilage: Ausgewählte titeratur zur }tj.lchstraße

The Galaxy

G.Gilmore, B.Carswell. fnhaltsverzeichnis:

Prdace
List of Participants
Photograph
tndcx to Photograph

GALACTIC DISTÄNCE SCALES
M.W. Feasi

COMPARISON OF THE GALAXY WITH EXTERNAL
SPIRAL GALAXIES

P.C. rnn det Iftuit
TITE GALACTIC CENTER

Reinhard Gerzel

THE IIIGH ENERGY GALAXY
Catherine J. Cesarsty
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P.M. Solomon md A.R. Rivolo
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Oliu J. Eggen
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PHOTOMETRY OF F STAR§ WITHIN lOO PARSEC

B. Str6mgren

TIIE T'LILTI\IARIATE STELL"{R DISTRIBUTION FUNCTION
Gerard Gilmore and Rosernary F.G. \\ryse

THE STRUCTURE OF T}IE GALACTIC IIALO
F.D.A. EartwicL

I(INEMATIC§ OF OLD STARS
I(.C. Freeman

POPULATION STUDIES OF THE GAI,]IXY - CONSTRAINT§
oN TBE THIN DISK, THICT( DISr AND THE EALO

John Norris

KINEMATICS AND GALACTIC STBUCTURE
Ällan Sandage

GT,LACTIC CHEMICAI, DVOLUTION
E.E.J. Pasel

MAS§ LOSS FßOM SINGLE AND CLOSE BINABY STARS
Icto Iben Jr.

DYNAMICAL EVOLUTION OF THE GALACTIC DISK
Burlhard Fuchs and Roland Wielen

THE GALi{XY IN ACTION §PACE
James Binney

THE FORM^TION OF THE GALÄXY
James E, Gunn
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Weiteres in den LiteraturErngaben der folgenden Belträge und im
Literatur-Referat des Seminars 1988',Galaxien',.

Prof .Hermann Mucke, HasenwarLg.32, A-1239 hlien.



WIEDERGABE AUS "HAT{DBUCH DER ASTRONOMIE",

das Claudlos Ptolemaios um die llitte der
RegLerung des röml-schen Kalsers Antoninus
Pius (138 bts 161 n.Chr.) unter dem Titel

Ma&qpffill,ttg Duardler,g p$Li,u ,l
in Alexandria (Ägyptenl verfaßt hat.
Das achte der dreizehn Bücher oder besser
Abschnltte, in denen das himmelskundllche
Iilissen Jener Zeit dargestellt wird, ent-
häIt im zweiten Kapitel die Beschreibung
der Milchstraße, w5.e sie sl-ch dem freien
Auge nach Lage und Form zeigt. Das Origi-
nal ist griechisch verfaßt; deutsch nach
K.Manitius, mit Vorwort und Berichtigungen
von O.Neugebauer. Neuausgabe: B.G.Teubner
verlagsgesellschaft, 2 Bände, T'eLpzig 1963.

Zweites Eepitel.
Die Legc üor üilohrtre8c.

Der Firrterukrtalog ist hiermit zum AbschluB gebracht.
\{rie er ilie logische Bcihenfolge fordert, werilea wir im An-
rchlu8 drren die Legc iler Milchstreße echililcrn, so gut dies
rnöglich irt und wie ea uns die Beob&htuug ihrer einzelnen

o Tsile ra die Hand gcgeben hrt Glcichzeitig wollen wir
dcn Versuch machen, der scheinbarsn Formlosigleit, relche
sie hicr unil ds zeigt, boetimmteu Umri8 zu verlcihen.

Deß der ßreir dor MilcbstraBc nicht ein lGeie rchlecht-
hin, EoDilcr! oiq Gürtel istl der rllenthalben eozuragen ilie

Farbe iler Milch zeigt - ileher auch ilie Bencnnung -, rber
auch nicht ein gleichfttrnigor uuil regelnechter Gürtel, rou-
dern ein arch Brrih, Ftrbuag, Dichtigheiü unil Lrgc ven
echiedengeertetcr, sowie da8 er au ciocr Stolle doppslt ist:
iliese \i9shmehmung ilürfto sich wohl schon bei obortrlchlichGr ö
Betrachtung dem Augc rufdrungcu. Gsht nrn abor ruf
Einzelheiten ein, dic eincr oufmerksemcrso Beobrchtung bo-
ilürfen, ro finilen wir folgeades zu bcricbten.

Der iloppelte Teil des Gürtcls hat sozusagea z*ei Zu-
srmmenschluBatellen, die cias bci dom Eluchereltlr, die auilcrc t0
bai ilem §chwan, jedoch nur in den §liane, da8 iler vorar-
gehcodc (westliche) Gürüel mit dem rnilern (osttichen) in
keinerlei Zusanmenhang ateht - donn er lt0t u
beidenZusammcnschlu8shllen,sowohl an ilsrbei ilem Böucher-
eltsr alg r,nch au iler bei dem §chwan, (fr"ie1 Zwischea- t5
räums -, wlhrend dcr nachfolgenilc (Ostliche) Gllrtol mit
ilem übrlgen Teile dsr MilehstraBe sllenthrlben zus&Emer-
btingt und mit ihm eincn Gurtel bililef durch welchen wuhl
ruch eiu goniu ilic Mitta ainhalhnder grü8tcr Kreis gchen
Lönnta. Diemn Gtlrtol wollsn wir zueret beoprechen, woboi
wir miü aeioeu süillichsten Teilen bagioueu. tt

Dieso Teile gehen durch die F'oBe des Zentaureu, eiud
rber wesentlisf, alttnnsl urd lichtsrmer. Der Stem (p Cmcis)
au Bug des rochten llintsrfu0es (Klt 31) ist oin reaig
rüillicher als ilie nörilliche Grenzlinie der Milcbgtraßq glcicben to
woise der Stcrn (p) am Knie des linken VorderfuBsr (Ket 36)
und der (c Grucir) unter ilern Knöchel des recbton Eintor-
fu8cs (Kat. 33). Dogegen liegt iler §t6ra (f) am Bug ileo
linken HinterfuBes (Kat. 33) rÄittsn in der Dlilchrtraße,
witbneuil ilcr ( ? ) e,n Knöchel desselbon Fußu (KrL 3a) und so
iler (c) am Ku6chel dsr rechteu Yorilsrfu8or (KrL 35) von
dem stlillichcn Benile uageflhr 20, wie iler gr6Bte IGsü 36d
hat, naeh Norden zu eatfemt liegen. Dis Teile in der Gogcnd
tler Einterbeine sind ein wcnig ilichtcr.

Im weitercn Vcrlauf irt iler nördlichc Bauit der ![ilch- rs
etra8" vou dem §toro (0 an der Hüfte der \trolfea (Kil" 10)
ungeliihr 1fr0 eaifernt, währeurl iler s0illiche Ba,ril ilcrstora (fl
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66 Achter Buch. Zreito ßrpihl.

rn der Brennrührs iles Bluchereltars (Kat. 7) inner-
hrlb licgcn lrBf aber voE dcr beiileu ilicht nebeneinender
rhhrnilon (f F) ro ilcr tsronilctollc (Krt 6. 6) ilea nördlichereu
G) *d von dco bciilea (oO) aa dcr Br.dr (Kst 1.2.) ilen

6 südliehcren (O) aoch ber6hrt. Dcr §tcra (.) i- nörillichen
Teils iler Brrnilstslle (Krt a) uril ilen §trra (c) in ilsr Mitto
ilenelbca (Xat 3) liegcn in iler l[ile;hatra8e rclbst Diesc
Teile sinil rieseuilich dünner.

\treitarhin schlie8t ilcr nörilliehe Teil iler ililchstra8e ilie
10 ihoi Scbwanzgelente (Orr) vor ilem §techcl (fo) des Skor-

piouc (Kat 17-21) uail den dem §tacbel nrchfolgenilen
Nebolflsck (Kat 22) cin, rEhrenil der s0alliche Band den
§t* (z)'- vorücren rechteu Knöchel iles § c h ü tz e u (KaL 2 5 )
berohrt unil den (d) * iler linLeu Eanit (Kot. 2) in sich

ro schlieBt Der Stern (e) in süillichenTcil desBogcne (Ket.3)
st€ht außerhalb iler MilchaheBg iler Süera (Z) - der Pfeil-
spitzc (KaL 1) nitüeu darin; auoh ilie §terne (f p) im nOrd-
lichen Tail iles Bogens (Ket. a.5) liegen in der tilchstraßer
jeder von beidea eüwas mehr als 10 von dem ihm naheu

20 Bande entfernt, iler sürlliche (f) vom süillichen, der nördliche
(p) vom entgegengesetzten. Die Teile in iler Gogcntl iler
drei §chwanzgeleute (err) aiail ein weaig dichter, die um
die Pfeilspitze (y) sind rtarh verdichtat urd srscheinen rruch-
artig.

2b Die reiterhin sich anscbließenilcn Teile siuil ein wenig
düuner uad erstEocken sich untor Eiahaltung nahezu ilcrselben
Breite lüngs des Aillers hiu. Der §tern (O) em Enile des
Scbwauzes der Schlange (KaL 18), relcho der §chla,ngen-
trtger hnlt, liegt im reinea Ei-r'elsbhu und ist ein wenig
mchr dg 10 von ilem vorangehenden (wcstlicheu) Bande iler

sr Uilchstrsße entfernt. Von den unter den Adlcr liegenden
glönzenden Stornsn liegen die beiden vorangehenden (KaL 12.
l5) in der MilchstraBe celbatl iler rüdlichcre (f .e.nt.) 10 ent-
fernt von dem nachfolgenrlea (oltlichen) Ranilg iler n6nil-

s6 lrphere (dADt) 20. Der uachfolgeade (o) von deu §tornen
ft.o) i" der rschten §chulter iles Aillera (Kat.?. 8) berührt
den n[mlichen Rand, der voraagehende (6r) wiril iunerhalb

Dic Uilcüctn0o. 6?

eingeschloseen, ebenso auch der vcrrnguhcnilc gllntoDdc (7)
voo d"n Sterueu (ZE) i. linken Flügd (Krt 6.6.) Der
glEnzonilc §tam (c) auf dem BocLcu (Krt" 8) uuil ilie bsülen
(po) rnit ihrn euf eincr Gcrado (?) rtahearlon (Ktt 2. a)
berühran nahezu gleichfollr ilss arrnliohen Banil. Alsdrnn 6

liegt iler gooze Pfeil in iler tilchctr8ße eingorchloueu, uad
zwa,r igü ilcr §tsm (y) * ilcr §pitre (Ket 1) 10 von dom
östlichea Baatle entferatl iler (p) lm Enile iler Einschnittl
rm §chaft (Ket 5) 2P von ilem rcstlichcn Dic bcülsneits
iles Aillerr liegenilen Teile sinil ein ronig dichter, ilie ilbrigen l0
ein renig ililnuer.

Weiterhln tritt ilie !fiilchshaßo an ilen §ohrru hertn'
uuil zwar wird iler nordwestliche Bguil ir einer htkenför-
migeu Abzweigung vou dem §tara (f) ia iler südlicbcn
Echulter des Schwrns (KaL f l) begenzt, fetner von dcm 16

unter ihm in ilem nä,mlichen Flügel (Itat fO) etehcndcu
§tera (e) und von den beideu Sterneu (r§) iu ilem süilliohen
tr\ßc (Kat 13. f 4)r wlbreud iler eüil6etlichs Banil von dem
§tem (3) om Ende iles silaüichen Fittigo (Kat 12) bepcnzt
wiril unil die nicht in das Bilil mitoiubczogeuon rwci §terae t0
(ro) unter demrelbea Flilgel (Kat" f 8. 19) ro einrchlicBt,
ilaß sie von d,ieseu Bande ungefBhr 29 eaüftaü blsibsn
Die um ilen Flügel gelegenen Teile ailtl ein wonig itichtsr.

Die weiterhiu folgeuden Teile blngeu zwrr mit diesem
Gürt€l zuBaEEoD, sind abor beileutcntl iliütor unil gehen 16

rie von einem aailersn AnfaugrpunLte ausg ilcan aic ncigen
sich den Eußersten Teilen desoDdelcn GürtGls zu uad echlie8en
eic\ inilem aie eine Lucke noah öuem hin larsonr von der
südlichen Ssita hor en den G[rtol an, mit dessen Bcschrei-
bung wir zunBchst besch[ftigt sinil. Diercr ist au iler Zu- E0
grmmeaschlu8stelle zwar rehr ilünu, fdngt eber hintcr iler
orch dem andercn Gürtot zu gelesscnen Lücho rn dichtcr
ru rerrlcn, und zwlr von dcm glBuzsnilca Starn (c) rn §tcrz
des Schwanea (Ket 5) unil ilerin uördlichcn Kaic (Iht" 17)
stehenden nebelförmigen Oruppc (ol mit or uad rol) tb. sö

Dann beschrcibcn dieec Teile einen lcichten Bogrn bir zu
dem §tera (E) i- güillichen Knio (Ka,t" fa) und entrecken
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68 Achteo Buch. Zroitcs Krpitel.

ibre rllm§hlich abnehnonile DichtigLeit bis zur Tiara des
Cepheus. Begreozt werdcn eie aD ilor aörillicben §eite
durch dea süaUichea (e) von iler ilrei §tornen (eff) in der
Tiara (Kat. 9. 10. 11) unil iten (d) itiseoD nachfälgeudea

o (Kaü. 13). Eier bilileu dieea Teile zwei Auslöufer; dar eiae
verltult ia nordöstlicher, der andere in sfiilwssUicher Bichtuag.

Alsda,nn umschlioßt die.Milohrha8s tlie Kassi opeja ganz
mit Ausschlu8 ilm Stprns (r) an Enile ilee FuBei 1Kat. ?).
Dor süiiliehs Eanil wiril begrcnzt von ilem Stern (() im Kopf

t0 der Kassi,opeja (Kat" f),'dsr nördlicho von den Starn (r)
am tr\rBc iles Throns (Eat" 11) uad von ilcm §tora (e) an
dem §chienbein der Kassiopeje (Kat" 6)i ilie Ebrigea Sterne
dieses Biltles unil seiuer Umgebung liegea alle ianerhr.lb der
Milchstro8E Die Teile sn den Bänilernverlrufea in dilnnerem

16 ErguB, w6hrend die iu der Mitto iler Kaasiopeja golegenen
einc in iler Lräugsrichtung sich erstreckende Dichüigkeit zeigen.

lVeitcrhin liegt die rechte Seite iles Perseus innerhalb iler
Milchsha8e. Ihre nörilliche §eito, welche sehr ililnn ist, hegrenzt
dervereinzelte Storu (E34 Car.) au8erbalb iles rechteu Knier

20 des Perssus (Kat 28), ilie stldliohe §eite, welche sehr aticht
irt, der gllnzentle §teru (n) in iler rocbteu Seite (Krt ?) und
von ilcn ilrei (cqd) eüillich davon stohenalen (Kat" 8. 9. l0)
ilie boülen nr,chfolgenilen (gd). In ihr umsehlossen liegt
auch iler Nebelfleck ([) am Griff (Kat. 1), femer clie §tcrue

et (r) im Kopt (Kat. 5), (f) *o iler rechtan Schultar (Ifoh 3)
*il (q) a,m rechtau Armbug (Kat 2), nitten in iler Milch-
stra,Eo rlrs Viereck (ÄLpc) im reohtcn Knie (Ket. 1?. 18. r9),
fener iler Stern (d) * iler reohten Wode (Kat. 20), enillich
gleichfttls noah ein wenig innsrhalb der südlicheu §eite der
§tera (c) au iler rechten Ferse (Kat. 2l).

g0 Eierauf lauft iler Gürtal, indem er ilen EiuilrucL merLlioh
dttaneren Ergusses macht, ilurch den Fuhrmaun. Der
§tem (c) en iler linhen §ehultsr, dio oogenannto Capella
(Ket 8), uuil die beiilen §toroc (uz) on rechtca Ellbogen

3o (KaL 5) berthreu nahezu ilen norilöstlichen Ranil der tfiloh-
sha8e, der kleiae §tora (2) über ilsm linken FuB (KaL la)
im Gewaudsaum gmnzt die sttalwosüiche Seits ab, rler §tern

(1) abor ilem rcchtcn FoB (Kat 19) liogt |ro inuerhalb iler-
selben Seite, wöhrenil ilie beiileu ilicht uebenein;g{s1 stehea.
den Sterne (qß) a- linken Ellbogen, die rogenanutan ZicL-
lein (Kat 8. 9), h der Mitte des G0rt€la liegen.

Weitorhin geht die Milchstrs8e ilure,h ilisltße ilerZwil- c
liuge, indem eie geradc bei deu §ternen an den Enilen der
Ffl8e eine gewirse in dcr Llngsrichtung sich erstrockeude
Dichtigkeiü eatwickelt Der nachfolgende (1) von dan ilrei
auf einer Geraden stshenden §hraen (f ae,f a9,f ) unter ilem
rechton FuSe (p Tauri) dea Fuhrmanas (Ket. Zw. tg), von ro
den beiileu (ZtZt) io der Keule des Orion (Kat" 11. 12) der
nachfolgeade (Zt) und voa deu vier Steraen (§"f'ft) e-
Ende seiner Hand (Kat.7-10) ilie beiilen uörillichen (f f')
begrenzen den voraugehendeu (westlichen) Band der Milch-
stra8e, dcr helle §tern (r Aur.) unter der rechten Hand ($) ro
des Fuhrmauus (Kat. Zw.ZOl und der §tern (§) sm Ende
iles nachfolgenilen Fu8es iles nachfolgeuilen Zwilliags (KaL f 8)
liegen ungefähr 10 innerhalb iler uachfolgendeu (tiettichen)
§eite, währenil die §terue (rlptü an deu Endeu der übrigen
Fn0e (Kat. f 4-f ?) mitten in der Uilchetrs8e liegeu. s0

Yon dort gebt der Gürtel tn dem Kleinen uud dem
Gro8en Eunil vorbei, indem er den Kleineo Eunil nach
Osten zu abtrennt, so dr8 ilae ganze Bilil nicht unbetrilcht-
lieh außerhalb iler Milchstrr8o liegt, wEhrend er den Gro8en
Eund nech Westen zu abtrennt so ilaß er gleichfelle fast to
ganz au8erhdb liegt. Denn es trifft den Stnrn (ot) ruf soiuem
ßileLen (Kat. l2) eiu rolkeuähnlicher Ansltrufcr, iler ouch
na,hezu die letztcrem hinhrainrniler folgeaden ihei Sterne
(65, 67, 68 H) in Nacken (?) del Gro8en Eunileg bertthrt, wo-
gegon iler §tern (f S Mon.) ü^ber ilem Kopf ilec Großenllundes so
(Eat. 19), iler ru0erhalb und reitor weg vereiazelt stohf ua-
gef6hr 2fro innerhalb des 0stlichen B"'!des liegt, Es ißt iliosc
§hömung in ihrer ganzon Ausilehruug rertlioh ilünuer.

Eienuf geüt ilie Milchstrsßo ilurch ilie Argo. Der uörd-
licbe unil vorangeheud" (-) von den §tsmea in ilen Llciaen E6
Schilit iles Einterteilr (Kat 5) begreuzt ilcp vesüichen Brnil
«les Gürtels, iler §tern (*) ia ilor Uitip iles §childes (Kat.6).
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?0 Achter Buch. Zweiter Krpitel.

itie beiden (pz) unter letaterem dicht nebeneiuaniler süehen-
ilen (KaL 7.8), der glänzende (f) a- Aafaug des Verileols
bei dem §tsueruder (trat. 1?) un{, von.den ilrei §teraen
(d*E) sm Kiel (Kat" 37. S8. 39) der mittelgte (r) berühren

6 aahezu die numliche (westliche) §eita. Den ösUichen Raud
begreuzt der }ördliche (d) von den drei §ternen (daö) am
Mastbehillter (Kat 22.29.94), während der glüuzeude Stern
(r) ,- Galjon (fa!. 2) 10 innerhalb denslbeu Seite unil iler

|_eU9 §ten_(f) uater dem nacbfolgenilen kleinen §ehild rn
l0 VerilecL (Kat 3l) un deu atimlioh--on Betrag sines Grades

außerhslb ilerselben §eite liegt" Der südliebe (p) von den
zwei hellen Sternen (Bc) iu der Mitte iles lfastes (Kat. 2?.
28) ber[hrt dieeelbe (OstticUe) §eiüe; ilie beiilen gliuzenden
Stcrno (ye ) an derselben §ichnittlinie iles Kiels (K;t 85.BG)

lö stohen ungofähr 20 ianerhalb dos voraugehenilen (westlichen)
Rruiles. Von hier aus schließt sich nuunehr ilie Uilchstra8o
an den ilurch die Fäße ilee Zeataureu gehenileu GUrtel an.
Diese ilurch ilie Argo gehende §trönuni ist ziemlich ilünn;
wesentlich ilichtar sinil ilie Teile ileraelben, welche um den

30 kleiaen §chil{ um den Mastbehälter und um ilie §chnitt-
liaie iles fiiels hsnrm liegea.

Nachilem iler eingangs ensähuüe GürtßI, wie (S. 65,u)
gesagt, einen (freien) Zwischenraum uach dr:m bisher be-
schrieboaen Gitrtot hin boi ilem Biucheraltor gelassen und

25 von dort seinea Anfang genonmon hat, echlieBt er ilie vom
Körper iles Shorpions eb (KoL 19. 13. 14) gezählten ilrei
Schwanzgelenke (e arf) eia unil lößü rlen uachfolgenilen (z)
rou den ilrei §teraen (ocr) im Körper (Kat" 7. 8. 9) f0
au8erhalb iles westliehen Raniles liegen, wEhrend der §tern

ro (rr) im vierton Sehwrnzgelonk (KBt 16) in reinen Eimnsls-
blau zwischen den beiilen Gllrteln lieg( von jeilem uagef[hr
gleichroit, d. i. wcnig mehr als einen Grail satfemL Eiersuf
beschroibt der vorangeheaile (weotliche) Gtirtel eins heis-
bogenförmigo Biegung orch Oston unil rird au iler rest-

tö lichen §eita der MilchsürEBe begreuzt von dem §tarn (q) a,m

rechtan Kuie «les Schltngentrögers (Kat 12), an der
östlicüen voa dem §taru (§) an ilensclben Scbicnbein (KsL 1 3),

während rler vorrangehende (J) vou deu §ternen (r4' O b 51) cm
Enile iles ulnlichen ßußes (Kot. 14-17) ilieselbe Seite be'
rithrt. Danu begrenat weiterhia ilen westliehen Raail der
Stcrn (fr) unter dem rechten Armbug iles §chlangenhägers
(Kat. 9), den örtlichen iler voraagehoutle (rr) von den beiilen 6

Sternen (rr) am Ende tler uämlichen Emil (Kat. 10. 1f).
Von ilort ab ergtreclt sich ein ziemlioh gro8er Zwischenroum
you reirem Eimmelsblau, in welchem ilie beiilea §terne ((4)
io §chwauze ilsr S ehlange (Kat. 16. 17) aach dem §.tern (r)
a,m Enile (iler Euil) liegen. Der gesrmtn (bisber) beschris' t0
bene Teil tlieses Gürtels besteht eus einer ganz ilflnnen, fast
luftartigen StrömungmitAusnahne des Teiles, s6ls[sv diodrsi
§chwanzgelenke (ep$ oiaschlieBl iler merklich ilichten ist

Nech ilem ZwischeDraum begiunt die Milchstrs8e wieder
you neuom bei ilen vier Stcrnen (Kat. 25-28), ilie der rechten to
§chulter (Ff) d* Schlan gentrag ers (Kat 2. 3) nachfolgen
Den östlichäa Bauil iliesesGürtols begreaat Berühruug hrltaail
der vereinzelt stehende helle §tara (0 untar dem §chwaaze
des Aellers (Kat. 9), ilen entgegengesetotea der Yon den obsn'
geuanuhn vier Sterün weiterweg uöril[ch staheuds (Krt 29). ro

Yon da ab zieht sich ilieser GllrtßL tlünn rie er ist, auch
noch zu sinem schnoleu Stneifen in ilen Teilea zussulltolt
wslche ilem Steru (p) 

"* Schnabel des Sohwans (Klt 1)
voraugehen, eo ilaS rchsinbar der Eiuilnrck eiser Lticle her-
vorgerufen wiril. Der übrige Teil ilesselbon Yon ilom Stara ga

(F)-"- Schnabel bis zu ilem §teru (f) * der Brust iler
§chwans (Ket.  ) ist inilegsstr sowobl breiter als auch b€'
ileutond ai'cUtor 

'Der 
Stera (r1) aoHatse fl63 §shvrnr (I(a,t' 3)

lisgt iu der Mitte ilieees itichten Teils. Es zweigt sich rber
voi de- §tarn (f) an derBrngt ein dünnerfeil aach Norileu 80

ü big zu ilem §tern (d) an der §chulter des roclrtou Flügels
(K*t" 6) unil ileu beiileir ilicht ncbeueinauder-stehenden- (otol)
i- noä" des rechtsu Fu8es (Ktt" 15. 16), wodurc,h, wie
(S.6?,ra) gessgtr nach dem anilercn Gtuüol hin ciae reine
irnct 

'."ts["ht -welche von ilengenanuteu Süernen (f lf f) des 8ö

§s[srns bir zu ilem glEazeutlen Stern (r) *§terz(Kat5)
reieht.
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STERNFREUNDE-SE}TINAR, I{IENER PLANETARIUM, 1 990 / T4UCKE

tseirase , ZUf Phänonreno I og I e der tvll I chst rasse

1. GALAKTISCHE GRADNETZE AN DER HIMI,TELSKUGEL

Grundlage: Definition der Lage des galaktischen Äquators (Aquator-
ebene des Milchstraßensystemsi und des galaktischen Nullpunktes
(Richtung Sonne-}.{ilchstraßenzentrum) im äguatorealen .Koordinaten-
system - so zweckmäßig und wirklichkeitsnahe a1s möglich
Daher wurd.e das "a1te" Syslem gataktischer Koordi-naten (lIrbI;
1900,Ol durch das "neue" System (lIIrbrI, 1950r0) abgelöst. In bei-
den Systemen steigt 1 für b=Oo mit e, und es ist b > 0 auf Seite mit
Sternbitd Coma. Der Milchstraßenäquator gibt somit Lage des l,tilch-
straßenbandes am Himmel an. Formeln aus Seminar 1988 "Galaxien":

1.1.

1 .2.

A1tes System (Ohlsson J. , Ann.Obs.Lund, 3, 19 i 1932) :

lI,bI Galaktj-sche Länge, Breite, 1900,0; o,6 Rektaszension,
DeklinatLon, hier in dezimal geteilten Altgrad, 1900,0.

1r = 27oo-xr
tan xr - [sin(190o-q) ] / [cos(190'-o) sin 28" tan ö cos 28o]. .rsin b* = sin 6 sin 28o + cos 6 cos 28o cos (190o-q)

q= yr*1'oo
tan yr = [sin {tr- so'1 1 / [cos (tr- go"] sin 28o tan br cos 28o I
sin 6 = sin bI si-n 28" + cos bI cos 28o cos(II- SClo;

Galaktische PoIe: N q= 190",6= +28" (Com), S q= 10or 6=-28o
(Scl); Galaktischer Nullpunkt: q=280o, ö=0o (AqI;, 19OO,O.

Neues System (Torg8rd I. , Ann.Obs.Lund , 15,16 r17 i 1 951 ):
,'-rO" Galaktische Länge, Breite, 1950,0; o,6 Rektaszension,
Deklination, hier in dezimal geteilten Altgrad, 1950,0 (J.Meeus).

lrr= 3o3o-*rr
tar, *II = [sin 1192,25o- q) ] / lcos l1g2,z5'- o) sin 27,4e -

tan 6 cos 27r4"l
sin blf = sin 6 sin 27,4o + cos ö cos 27r4o cos (1g2,25o- s)

q = yII +12,25o
tan yrr = [sin(1rr- 123o] I / lcos(1rr-123"] sin 27,qo -

tan brl cos 2 7 ,4" )

sin 6 = sin brr sLn27,4" + cos brr "os 27,4o cos(IrI- 123"1

Galaktische PoIe: N o = 1 92 r25o, 6 = +27 r4o (Com), S o = 1 2r2|o, 6 =
-27,4o (ScI); Gal. Nullpunkt: s= 265,61o,6 = -28,92" (Sgr), 1950,0.



l.Fortsetzung Beilage: Zur Phänomenologie der Milchstraße

2. DIE MII,CHSTRASSE STÜNDLTCH UND I^IEI-,TI{EIT

Wir stellen die Lage des Milchstraßenäquators zum Horlzont jedes
Ortes auf der Erde und für jede Stunde der Jahrhunderte um die Ge-
genwart so genau dar, wie es für die Betrachtung mit freiem Auge

nötig ist.
Dazu brauchen wir den Halbhorlzont für die Jeweilige geographische
Breite, der - für Zwischenwert der geographischen Breite geschätzt
samt Endpunkten (O,W/W,O), PoI und l{eridian von der unten stehenden
Zeichnung abgepaust wird, Den Sternbilderhümmel der Nord- und Süd-
hälfte der Himmelskugel vom Nordpol NP bzw. Südpol SP bis zum Him-
melsäquator liefern die beiden Planigloben, die auch die Ekliptik
(vol1) und den Mllchstraßenäquabor (strichliert, System II) enthal-
ten. Die Pause wird so auf die Nord- und Südkarte gelegt, wie es.'
die kleinen Lageskizzen neben den Karten angeben.
Der Rand der Planigloben trägt eine Rektaszensionsteilung. Der ge-
pauste Meridian muß über die Rektaszension gehen, die ftir Ort und
ZeitpunkL sichtbar, also "oben', kulminiert. Diese Rektaszension ist
gleich der dort und dann gültigen Sternzeit. !{ir erhalten sie nach
folgender Regel für 21h Ortssonnenzeit im

l,Halbmonat: Verdoppelte l{onatszahl +
2.Ha1bmonat: Verdoppelte Monatszahl +

Beispiel:
7.Märzr23hz 3-.2+2

= th für 21h i für 23h

I + 2 - 10h.
7 .März 4h , also 1?h

vor 21h: 8-17=-9h
=-9+24=15h.

Die Sonne wird auf
der Ekliptik nach
ihrer ekliptikalen
Länge eingetragen:

I2h
3h

"";.o
{

00 20.3.
30 20.4.
60 21 .5,
90 21.6.
124 22.7.
150 23.8.
180 23.9.

18002
210 2
240 2
270 2
300 2
330 1

360 2

3. 9.
3.10.
2.11 .
1 .12.

1..
2.
3.

1.
9.
0.

HALBHORIZONTE FtiR
DIE JEI,IEILIGE

GEOGRAPHISCHE BREITE
Daraus: Tag, Nacht,
Dämmerungsbereich .

o""i+

*2
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3.Fortsetzung Beilagez Zur Phänomenologie <ier Milchstraße

3. MILCHSTRASSE UND STERNBILDER

Der Milchstraßenäquator wird vom Grenzzug bestimmter Sternbilder
(fAU, Delporte) geschnitten; die galaktische Länge der Mitte des
zwischen den Schnittstellen liegenden t{j.Ichstraßenäquator-Bogens
und das jeweils zugehörige Sternbild wird angegeben. In seltenen
Fällen gibt es i-n einenr Sternbild auch zwei getrennte solche Bogen-
stücke. So wird die Zuordnung §ternbild - Galaktische Länge klar.

Sternbild I Sternbil-d I II IISternbild I Sternbild II'rI

Aqr
Ser
AqI
sge
Vul
cvg
cep
Cas
Cam
Per

Aql
Ara
Aur
Cam
Car
Cas
Cen
cep
Cir
CMa

Cru
cyg
Gem
Mon
Nor
oph
Ori
Per
Pup
Sco

Sct
Ser
sge
sgr
Tau

Ve1
Vu1

sgr
Ser
Sct
Aql
Ser
Aq1
sge
Vu1
cvg
cep
Cas
Per
Cam
Per
Aur

AqI
Ara
Aur
Cam
Car
Cas
Cen
cep
Cir
Cl{a

Cru
cyg
Gem
Ivlon
Nor
oph
Ori
Per
Pup
Sco

Sct
Ser
sge
sgr
Tau

VeI
VuI

Aur
Tau
Gem
Ori
Mon

CMa
PuP
Vel-
Car
Cen

Cru
Cen
Cir
Nor
Ara
Sco
oph
sgr
Ser
Sct

3590
4

12
20
28

50
73
94

113
123

138
151
155
162
180

359/ 12
304
138
113
245

94
262/ 277

73
287
197

268
50

155
180
297

326
162
123
214
316

350
344/4

20
335
151

238
28

70
16
23
32
36

44
53
61
83

106

127
142
146
155
171

183
188
194
199
213

229
245
271
288
294

300
310
321
330
338

349
359

32/ 44o
338
171
146
288

127
2e4/ 310

105
321
229

300
83

188/ 1e9
213
330

359
194

1 42/ 155
245
349

23
16/36

53
7

183

271
61

197
214
238
245
262

268
277
287
297
304

316
326
335
344
350

Tau
Gem
Ori
Gem
Ivton

CMa
Pup
Ve1
Car
Cen

Cru
Cen
Cir
Nor
Ara
Sco
oph

4 ZWEI FI.ACHENPHOTOMETRIEN DER MILCHSTRASSE

4.1. Zweifarbenphotometrie von Elsässer und Haug (BrVI :

Auflösung in den Isophotenkarten 3o bis 5o. Messungen in Bloem-
fonteln 1956 und am Jungfraujoch 1958/59 " Die in der Zeitschrift
für Astrophysik 50, 121-144 (1960) veröffentlichte Arbeit. ist in
den Papieren des Sternfreunde-Seminars 1988 "Die Galaxien" vo1}-
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5.Fortsetzung Beilage t Zur Phänomenologie der Milchstraße

ständig wiedergegeben; deshalb wird hj-er nur nochmals die V-

Karte gebracht. Ausdrücklich sei auf den Ums.tand aufmerksam ge-
macht, daß die ältere, umfangrelche und sich nur auf den photo-
graphischen Bereich beziehende Arbeit von Pannekoek und ttlitar-
beitern (1933 , 1g4gl trotz ihrer Güte heute überholt ist; dessen-
ungeachtet findet sj-e sich immer noch in modernen Kartenwerken.

4.2. Dreifarbenphotometrie von Pfleiderer und Mitarbeitern (U,B,V) :

Auflösung in den Isophotenkarten 1 o bis 2o . llessungen in Rock-
dale Mountain (Südafrika) 1961/62. Die U-Photometrie wurde von
Pfleiderer und Mayer in Astron.J.76, 691 , die B-Photometrie
von Pfleiderer und Cleissen in Mitt.AG.38, 152 und die V-Photo-
metrie von Pflei-derer und Leuprecht in Mitt.AG.55, 182 sowie
in Mitt.AG.60, 294 veröffentlicht. Dj-e hier wiedergegebene Iso-
photenkarte im V-Band ist noch ganz neu und wurde in.Innshruck
für unsere Seminarbeilage dankenswerter t{eise geplottet. Sie um-

faßt bis auf einen Teil (am;I,lilchstraßenäquator 80" bis 150o)

die ganze Milchstraße.

5 DAS ESO MILCHSTRASSEN-PANORAMA

5.1. Umfang:
Von llf = 192ö (Ori) über das l,Iilchstraßenzent,rum lII = 350o/0"
bis 1II = 216" (Mon), also mit 24" überlappung, ist das ganze

Milchstraßenband von blr = +30" bis -3Oo photographisch wieder-
gegeben. Die Aufnahmen wurden nicht im V-Band, sondern auf Ko-
dak 153-01 Platten (Technical Pan 2415 Emulsion) gemacht. Ein
Vergleich mit den Isophotenkarten aus 4. ist deshalb nicht eln-
fach. Die Aufnahmen sind gegenüber der Wahrnehmung mit freiem
Auge rötlicher, was aber die Wiedergabe vieler galaktischer Ne-
bel begünstigt. Auflösung: 1', entsprechend frelem Auge.
Das Panorama enthält rund 350 000 Sterne bis *1 1ma9 und viele
wohlbekannte NebeL, Sternhaufen und Galaxien. "Auf den ersten
B1ick" sieht man z.B. den Großen Orionriebel, den Pferdekopf-
nebel und die roten Nebe1 im Orion, die Cirrusnebel und den
Nordamerikanebel i.m Schwan, den GroBen Andromedanebel mit Be-
gleitern, Omega Centauri, Centaurus A mit Absorptionsband und
natürlich die Große Magellan'sche Wo1ke. Deutlich treten die
Dunkelwolken und die hellen Sterne hervor.
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5.2. Aufnahmen
Die Aufnahmen wurden im Herbst 1984 auf La Silla, Chile und im
Frtihjahr 1985 auf den KanarJ.schen Inse1n mit Zeiss Biogon 8/38mm

f,/4,5, Hasselblad SWC, auf 6x6cm Platten gemacht. Die Belich-
tungszeit betrug th bzw. 1'h30m.

5.3. Ausstellung
Das ESO Milchstraßen-Panorama ist auf I Tafeln von 1m Länge

und 1 r5m Höhe aufgezogen. Die Tafelränder sind durch einen
schmalen Metallrand geschützt, doch fäIlt die dadurch bedingte
Unterbrechung - die Felder überlappen an der Stoßfuge nicht
kaum ins Gewicht.
Dankenswerter Weise konnte ESO dieses Panorama noch gerade
rechtzeitlg für unser Seminar leihweise zur Verftigung stell-en.
Im Vorraum des Planetarlums der Stadt Wien lst es bogenförmig
vor den Elngangstüren des zurzeLt wegen Asbest-Entsorgung ge-
Eperrten Kuppelsaales samt Erläuterung aufgestellt und so be-
Ieuchtet, daß auch die Betrachtung mit dem Leseglas möglich
ist.
Eine 58cm und eine 140cm lange l{iedergabe dieses außerordent-
lich ei"ndrucksvollen und lehrreichen Panoramas ist zusammen mit
eingehender Erläuterung in dem prächtigen Bildatlas der ESO

"Entdeckungen am Südhimmel" (Laustsen/Madsen/West, Springer
Verlag, Berlin, Heidelberg, New York 1987) enthalten.

6. DAS GAUSS-PROJEIß

Dank privater t'litteilung aus Bochum kann hier tiber neueste Milch-
straßenforschungen berichtet werden; auch wenn sie nur rein phäno-
menolog5.sch betrachtet werden, sind sie äußerst interessant:
"Die Erforschung der MilchstraBe ist das Hauptarbeitsgebiet des

Astronomischen Institutes der Ruhr-Universität Bochum. Dazu sind
neben den unerläßlichen Fernrohr-Beobachtungen auch gro8räumige
Struktur-Untersuchungen notwendig. Die üblichen astronomischen Bild-
felder (max 5o x 6o bei Schmidtspiegeln) sind dafür meist zu klein.

6.1. Kamera

. Schon in den fünfziger Jahren traren Kugelsplegel-Kameras beson-
ders auf dem Gebiet der Polarlichtforschung im Einsatz. Milch-
straße wie Polarlicht sind ähnLich gro8e Phänomene; auch die



T.Fortsetzung Beilage: Zur Phänomenologie der Ivlllchstraße

Meteorforschung braucht große Bildfelder. Die Origi-nalkamera
war ein Nachbau der klassischen "AIl-Sky" bzw. Meteorkamera:
1400 FeLd bei f/4,3 erforderte th bis 3h gelichtung, um di.e
Milchstraße zwischen 200 und 800 nm optimal unter Ausschluß der
hellsten Sterne zu erfassen. Bodengebunden wurde 1971 auf lra

Silla, Chile und 1972/73 auf dem Jungfraujoch, Schweiz, gear-
beitet; ballongestützte Aufnahme entstanden 1977 bei einem Stra-
tosphärenflug in Palestiner Texas, USA.

Für die deutsche D2-Mission auf dem SPACE SHUTTLE (Feb.19921

ist ein ähnliches, aber optisch verbessertes System in Fer-
tigungz F/215, Bereich bi-s Lymarr o (121 ,6 nm) herab erweitert.
Auch dle Hochatmosphäre der Erde (Stereobildpaare des Ozon)

wird photographiert werden. Für die ESA-Raumstation COLUMBUS ist
eine weiterentwickelte Version in P1anung.

Diese sogenannte GAUSS-Kamera (Galaktisches Ultraweitwinkel-
Schmidtgystem) hat bisher folgende Ergebnisse erbracht:

6.2. Ergebnisse

Sonnensystem: Das Zodiakalband ist reich strukturiert. Die von
Kordylewski in den Librationswolken (Erde-Mond) vermuteten Staub-
ansammlungen konnten nicht nachgewiesen werden.

* Milchstraße Nahbereich: Fragmentierung der Spiralarme in sog.
"Schindeln", die mit ca. 1,2kpc Länge schräg gegen den galak-
tischen Äquator stehen und sich tej-lweise überlappen.
Existenz eines ausgedehnten Dunkelwolkensystems (sog."Nördlj,ehes
Dunkelwolkensystem") in einigen hundert pc Entfernung, mit eigen-
tümlich zellularer Gestalt.
Existenz des "Blauen Bandes der Milchstraße" in B-V, das unbe-
irrt von der lokalen Verteilung recht genau entlang des galak-
tischen Äquators verläuft (Diss.Kimeswenger, Bochum/Innsbruck) .

Ivlilchstraße Eernbereich: Klassifikation der Milchstraße als Ga-
laxie Sb I-II, in Verbindung damit unabhängige Bestimmung der
Hubble-Konstanten (Diss . Kimeswenger) . "

Univ.-Pröf.Dr. W. Schlosser, Astron.Inst., Ruhr-Universität
Unj.versitätsstr.150, D-463 BOCHUM 1t Postfach 102148, BRD.

*

*

Farbdrucke dieser neuen U-rB- und V-Photometrj,en und erste hochauf-
lösende photometrische Karte der Südmilchstraße im UV (0,25") sind
im Wiener Planetarium ausgestellt.. prof.Hermann Mucke

Hasenwartg.32, A-1 238 Wien
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Rererar: Die hcllsten Sterne des Himmels

lr4gEggEr
Für dieses Refetat wurden die 21 scheinbar hellsten Sterne bis zur 1. GröBe (1,49mag V) ausgewählt. Dic.sc

Sterne rryerden im Überblick und im Besonderen be.schrieben.

r Kombinierte Helligkeiten von Doppelsternen, die in den Sternkatalogen meistens einzeln aufgelistet sind.

y3r flslligksit veränderlich

Die Auswahl ist nicht zufä[ig: es sind dadruch nur die absolut leuchtkräftigsten Sterne der Galaxis in einiger
Sonnennähe aufgeführt. Alle behandelten Sterne siad leuchtkräftiger als die Soanc (mit der firre,nahms dsg
Begleiters von Alpha Centauri).

2. Überstcht helle Sterne

-

2.1. Dle Sonne als Stern

Bei der Untersuchung der Stcrne ist as votr gropcm Vorteil, dap wir die Sonne, den nächsten Sterq recht gut
kennen. Allerding müssen wil unc mit den augenblicklichen Beobachtungsmöglichkeiten anfrieden gebeq die
alle Sterne nur als Lichtpunkte crscheinen lassen (mit Ausnahme der Speckle-Interferometrie).

1
2
3
4
5
6
7
I
9
t0
11
L2

Slriue
Canopue
RigJ.J. Kentaurus
Arcturus
Vega
Capella
Rlgel
Procyon
Achernar
Betelgeuse
Hadar
Altalr
Aldebaran
Antaree
Splca
Acrur
Pollux
Fonalhaut
Deneb
Migloaa
Regulus

Alpha CMa

Alpha Car
Alpha Cen
A1pha Boo
A1pha Lyr
Alpha Aur
Beta 0rl
Alpha Cl(l
Alpha Erl
Alpha Ori
Beta Cen
Alpha Aql
Alpha Tau
Alpha Sco
A1pha Vir
Alpha Cru
Beta Gem

Alpha PsA
Alpha Cyg
Beta Cru
Alpha Leo

+0
+0
+0
+0
+0
+0
+0
+0
+0
+0
+0
+1
+1
+1.

+1

,03 var
,08 var
,12

13
14
15
16

'17
18
19
20
2L

-1,46
-0,72
-0,29 *
-0,04

*1,25 var
+L,35

I
6
0 var
1 var
7

5 var
6 var
I var

,05 *
,14
,L6
,25 var

,3
,4
,5
,6
,7
,8
,9
,9



L. Fortsetzung Referat: Die hellsten Sterne

An der Sonne können wir eincn durchsc,hnittlichcn Stern beobachten, der sich votS0Vo der Sterne in der

Galaxis aicht allarsehr unterscheidet. E§ gibt Stcrne mit gröperer Massc (bis an mehr ak lm Sonnenmassen)

und auch sehr viel masscärmerc Sterne bis hinunter an 0,l Sonnenrrassen Dcr Sonneadurchmcsser lieg mit

1,4 Mio km auch etwa in der Mittc anischen den Üboniosen mit bis an 1000mal gröperen Durchmessern und

deu Weipen Zwerge.amit ehra Erddurchmesser. Schlieplich liegt auch die OberflächentemPeratur der Sonac

mit etwa 570ff K apischcn den heipestcn blauwoipen Stcraea mit bis zu 5000f K und den kühlsten rotcn
Sternen mit200ff K

22. Beobachtunoer,notho$en

Zunächst können wir mit astronetrischeu Beobachtungen die Positioa eines Sterns und ihre Veränderung

über lange Zciträume (die Eigcnbcurcgung) Elpsscn.

Bei den nahen Sternen bis zu ewa 100 Lichtjahren lassca sich mit trigoaometrischen Parallaxen die
Entfernungen direkt beobachten.
.Die Eigenbcwegung gibt bci Sternhaufen wie den Hyaden auch cine gptc Moglichl(eit der
Eadcrnuugsbestimmung (Sternstrom-Parallaxen).
Viele Sterne sind Doppelcrterne, die mit astrometrischon Beobachtungen ihre Behn rrm den gcmeinsanen
Schwerpunkt und damit ihre Masse erkennon lassen. Sie liefcrn ebenso AyrantscUe Parallaxen uad damit auch

die Entfernung.

Photometrische Beobachtungen geben Auskunft über die scheinbare Helligkeit, die Farbe (Farbindizes) und
de-it auch schon die Strahlung in verschiedenen Wellcultugcobereichen. Damit sind einige physitalischc
Zustandsgröpen bekannt. Veränderliche können damit tdassifiziert und auch genaucr beobacjhtet urcrden.

Damit wird es Eögliclt 6i6 Badsrnrrng zu bestimmten Veränderlichen und Sternhaufen zu bestimmea.

Mit den Mittcln der Spektroskopie lassen sich Sterne nach ihrem T)tp klassifiziercn sowie in ihrer chemischen
Zusammensetzutr& ihrer Rotatiou" Temperatur, Radialgeschwindigkeit und ihre Veränderung
(spektroskopische Doppelsterne) unrr. bestimmen.
Damit wurde auch die Ercrgicquelle dcr Sterne erkannt: Sterne strahlcn durch Kernrealtionen (Kcrnfrsion)
in ihrem Inneren.
Aus theoretischen Untersuchugcn dieser Ergebnisse folgen denn sggft weitere Zrutandsgröpen wie wahre
Leuchtkraft, Durchmesser, Masse, ianerer Au$au usw. sowie cin Bild übcr die Entwicklung dcr Sterne.

2.3. Spelctralklasslfll«atlon und HRD

OBAFGKM - das Alphabet der Stellarastronomie - ist eine der Grundlagen unscrer I(cnntnis ron den
§ternen. DiEso Buchstabcri rcpräsenticron unterscüiedliche Spettraltypcm, voa heipen bis an kllhlen Sterneo-

Ein Spektrum ist eine Aufzeichnuag der Intensität des Lichts in unterschiedlichen Wcllenlänge,u in der
äuperen Hii{le eines Sterns. Um zu verstehcn, wie diese Aufzeichnung zustaDde kommt, könoen y7i; rrns die
gasförmige Oberfläche eines Sterns als aus znei Schichten bestehend vorstellen. Eine tiefq relativ dichte
Schicht produziert ein kontinuierliches Spektrum. Darüber ist kiihlere und verd$nntere Materie, die Licht
spezifischer Wellenlängen absorbiert.
Die kontinuierliche Strahlung - das Kontinuum. ist mit einer Glähbirne vergleichbar und äine gute
66fifisprng an den perfektea Strahler: den schwarzen Körper. Die Art dieses üchts hengt nur von der
Temperatur ab. Ein heiperer schwarzer Körper sendet mehr blaue als rote Strahlung als eia klirhlerer au.
Die obere Schicht einer Sternatmosphäre ist eine Mischung aller Arten ron Atomen (und MolckäIeu in küülcn
Sternen) in allsn Stadien der lonisation und elektrischen Anregung. Dic Elektronen können auf ihrer Bnhn um
die Atomkerne nur g4nz bestimmte Energiestufen habes, die charatteristisch für ein Atom odcr Moleküt siad.
Wenn die Koutinuumsstrahlung aus den tieferen Schichten durch die obcre Scüicht dxingt, kana ein Atom
oder Ion nur Licht ganz bestimmter Wellcnlängen aufoehmen. Wenn as genügcnd Atome einer Sorte gibt,
sehen wir eine Verdunkelung in Spektrum: eine dunkle Absorptionslinie.
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Aus einem Spcktrum der äuperen Regionen eines Sterns könuen Theoretiker dann die Bedingungen im Stern
berechneq um die beobachteteu Eigeuschaften zu erklären. So könnea wir lernen, wie ein Stera seine Energie
Erurl§t und wie er sich entwickelt.

In Harvard wurde um 1900 von Pickering, Flcming und Cannon das uns heute vertraute System OBAFGKM
entruickelt. Dabei handelt es sich letzten Endes um eine Temperatursequenz von heip ar kühl Man spricht aus
historischen Gründen auch von'frühen' Uu'spätenn Spektraltypen

Übersichh Eigenschaft en dcr Spektraltypen

Hertzsprung und Russell entwickelten um 1910 eiu Diagrarnm, das die Leuchtkraft (absolutc Helligkeit) zum
Spektraltyp (Farbindor) in Beziehung setzt: das H(ertzsprung)-R(ussell)-D(iagr*mm), auch Farben-
Helligkeitsdiagramm.

T5tp Farbe Farbindex B-V Temperatur K Spektrum und Beispiele

O blau wcniger als -0,2 2500G40000 Starke Linien von ionisiertem Helium und hoch
ionisierten Metallen; Wasserstofflinieu schwach
Zeta Orionis (O9.O

B blau -0,2 bis 0,0 11000-25000 Linien des neutralen Helium auffallend;
Waserstofflinien schwächer als beim TJtp O
Spica (BI), Rigel (88)

A blau 0,0-0,3 7500-11000 Starke Wasserstofflinien, ioaisiertes Kalzium und
andere ionisierte Metalle; schwache Heliurnlinien
Vega (A0), Sirius (A1), Deneb (A2)

bis
weip

F weiB 0,3 bis 0,6 6000 bis 7500 WasserstoffIinien schwächer als bein Tlp A;
ionisiertEs l(sfuirrm stark; Linien neutraler Metalle
werden auffallend
Canopus (Ft)), Procyon (F5), Polaris (F8)

G 0,6 bis 1,1 5m bis 6000 Zahlreiche starke Linien von ionisiertem Kalzium und
anderen Metallen; Wasserstofflinien schwächer als
bein T)rp F
Sonne (G2), Capella (G8)

weiB
bis
gelb

K orange 1,1 bis 1.,5

bis rot
35m bis 5000 Zahlreiche starke Linien neutraler Metalle

Arcturus (K2), Aldebaran (K5)

M rot gröper als 1,5 30m bis 3500 Zahlreiche starke I inien neutraler Metalle; starke
Molekülbanden (hauptsächlich Titanoxid)
Antares (M1), Beteigeuze (M2)
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Im obigen HRD sind alle23Sterne der Tabelle und zum Vergleich die Sonne eingezcichnct. MeD erkcnnt
selbst bei so weaigen Sternen schon die Hauptrcihe von linls obcn nach rechts untea und dea Bercich der
Riesen rechts oben.

Beziehpng zrrischen Spehraltyp und Obcrflächentemperahlr fiir Hauptrcihenstcrnc:
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Dicses System wurde 1943 durch Morgan, Keenan und Kellman noch durch die Lruchtkraftklassen zum
MKK-, später MK§§em erweitert.

ÜUerttcU* Leucht&raftklasscn

0 Die esrempn, leuchtträiftigen Überriesen

Ia Leuchtkrtiftige Überriesen @etelgcuse, Dcueb)

Ib Weniger leuchtlräftige Überriesen (Antares)

II Helle Riescn (Canopus)

UI Normale Riqsen (Aldebaran, Capella)

ry Unterriesen (Acnu)

v Hauptreihensterne (frriher Zwerge gen4nnt) (Altair, Sirius)

VI sd: Unteracrge

D wd: Weipe Zwetge

-10

-8

-6

-1

F0 F5 00
SPECTRAL TYPE

trJ

§-,:(,
§o
5
32
UJlr5
d4
aa
(o

6

I

10

12

HD1

h-0

h

hb

Ib

II

Si

Cenlaurl

Absolute Magnitudes
of MK Spectral Types

o5 80 85 Ä0 A5 65 KO X5 M0 M3

tm



Leuchtkraft-
kleeee

Masee (Sonnen)
VIIII

Radlus (Sonnen)
VIIII

eff. Temperstur (K)
VIIII

Spektraltyp:

BO

B5
AO

GO

KO

MO

17,5 20 25
5,9 7 20
2,9 4 16
1,1 1, o 10
0,79 1,1 L3
0,51 L,Z ' 13

7
3
2
1
0
0

t

4
9
4
1
85

15
8
5
6

15
40

30
50
60

L20
200
500

t

'60

31000
15000

9500
6000
5300
3900

29000 26000
15000 14000
10000 9700
5900 5600
4800 4400
3800 3700

5. Forteetzung Referat: Die helleten Sterne

ÜUcrstght! Paramcter eines Sterns aus der Spektralklassifikation

Die tatsächliche Strahl"ngsleistuog der Sterne ist meist höher als die im V Band genressone. Heipe Stcrne
srahten sehr viel Encrgie im Ultraviolett-, kühle sehr viel im Infrarot-Bereicü ab. Die Differenz zu,ischen der
tatsächlichen (bolometrischen) und im V Band gemessenen Ipuchtkraft nennt Ean bolometrische Korrektion.

Ütcrsknt Bolometrische Korrektion

Spektral Effektive
Typ Temperatur

Bolometrlache Korrektion
mbol-mV

o5
BO

B5
AO

A5
r0
r5
GO

G5
KO
K5
MO

M5

35000
21000
13500

9700
8100
7200
6500
6000
s400
4700
4000
3300
2600

-4r6
-3'0
-1 ,6
-0,68
-0,30
-0,10
0,00

-0,03
-0,10
'0,20
-0,58
-1,20
-2'10

{
i
l

I

-/

I r..

,',V

t?

'l .

rrü,,fr/
,1t, )y,l I

2.3,1. M-Sterne ,t0,qf / (t

Es gibt nur appi M-Sterne l.Gröpe: Beteigeuze und Antares. In dieser Klasso gibt as die gröpten
Unterschiede: die leuchtkräftigsten M-sterne sind 50 Milliarden mal heller als die schwächsten.,{.Ile M-Sterne,
dic mit freiem Auge sichtbar sind, sind Riesen oder ilberriesen - mit freiem Auge ist kein M-Zwerg sichtbar.

Kühle Sterne haben die komplcxcsten Spektren mit vielen tausend Absorptionslinien. Molekulare Linieu
geben deu Spektrenihr chsrakteristisches Aussehen. M-Sternc, mit 3000P-K Oberflächeatemperatur, :a;igen
Linien von CN, CO, CH, TiO, VO, MgH in dunklen Banden.
Sie strahlen hauptsächlich im Infraroten und erscheinen dem Auge rötlich. Die Gesamtleuc&tkraft über alle
We[gnläng3n (bolometrisehe lpuchtkraft) eines M5-sterns ist 2r1 GröBenklasssa = 7 x gröFer ats die
Leuchtkraft im visuellen Bereich.
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Die Riesen uad spcziell dis Überriesea wie Beteigeuze sind unglaublich groB und wirden das Sonnensystem
bis zur Jupiterbahn ausfällea- Sie sind sehr seltcn und entwickelten sich erst kürdich aus viel heiperen
Hauptrcihonstcrnen. In rccht hrzor Zcit, vielleicht 10 bis 100 Mio Jahrcq werden sie Weipe Zwctge odct
vielleicht Neutroncnsterne werden.
Ein Spezialfall sind die Kohlenstoffsterne, Spektralq/p N (oder C) und S. Das sind Rieseq die besonders reich
an Sauerstoff oder Kohlcnstoff sind.
Viele M-Riesen sind auch Veräinderliche vom Mira-Tlp.
M-Riesen verlieren oft sehr viel Masse in kurzer Zeit und sind oft in Staubhüülen eingebettet, die aus dem
ausgestopeneu Gas entstanden.

In ziemlichem Koatrast stehen die M-Zwcrge (Hauptreihensterne): sie sind nach Sternmapstäben winzig ehcr
Planeten wie Jupiter vergleichbar. Aber es sind die absolut häufigsten Sterne: 90% aller Sterne sind M-
Zwerge; sie machen die Hälfte der Masse der Milchstrape aus.
Ihre schwache Lcuchtkraft ist auf ihre langsame Energieproduktion atrückzufthren, dic in enormer
I*bensdauer resultieru Ein roter Zwetg der vor 15 Mrd Jahren mit unserer Milchstrape entstand, hat sich
seither noch wenig vcrändert.
Ein M0-.Zwerg (absolut +8nag) Lann Eaxinal lli Lichtjahre entferBt soir\ un mit freiemAuge sichtbar an
sein. Ein M8-Zwerg (absolut + l8nag) dürfte nicht weiter als ein halbes Lichtjah, cnüernt scin.

2.3.2. K-Sterne

Beispiele heller K§terne sind Arcturus, Pollux und Aldebaran.

K-Ricsen sind kleiner und wcniger leuchtkräftig als ihre kühleren M-Gegeostäcke, Sic sind oeistens stabil und
keine Veränderlichen.

K-Zwerge sind heller und gröper als M-Zwerge. Eioige sind mit freiem Auge sichtbar, so etwa der
Doppelstern 61 CyFr. Der hellste ist der Begleiter von Alpha Centauri.

2.3.3. G-Sterne

Neben der Sonne - der nächste G Hauptreihenstern - ist das hellste Beispiel der Hauptstern von Alpha
Centauri. Ein G-Riese ist z.B. Capella.

Glücklicherweise für uns sind die G-Hauptreihensterne sehr stabil und recht langweilig. i ;.

Viele G-Unterriesen sind RS CVn Veränderliche. Diese Sterne ze@nperiodischen Lichtwechsel, der auf schr
grope Flcckenaktivität zuräckgefährt wird.

2.3.4. F-Sterne

Beispiele sind Procyon (ein Unterrie.se) und Canopus (ein Überriese).

Die Spektren sind einfacher als die kühlerer Stcrne. Bei F0 bis F2 wird der Kohlenstoffzyklus der
Energieproduktion bedeutender als der Proton-Proton-Zyklus, der in kühleren Sternen vorherrscht.
Frühe F Sterne rotieren oft sehr rasc.h, bis L00 km/s bei F0, noch füihere Sterne sind oft noch rascher,

Viele F Iherriesen und Riesen sind Cepheiden: Beispiele sind Delta Cephei und Polaris. Sie erlauben durch
die Perioden-Leuchtkraft-Beziehung die Enüeraungsmessung über grope Distanzen.
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Warum siad so vielc F Sterne instabil? Das ist hauptsäcblich eia Oberftächenphänomen" nur die äuFcrcn

Sc,hichtcn P"lsieren.

Hier gibt es auch die crstcn Weipcn Zwerge,ein Beispicl ist der Beglciter von Prciryou DiesA Stcra hat

gerioge Leuchtkaft (durch etwadoppelten gradurchmesscr), aber die halbe Sonnenmassc und damit §e'hr

hohe Dichte

2.3.5. A-Sterne

Viete mit freiem Auge sichtbare Sterne sind vom T)tp A, da sie schon schr leuchtträftf siud. Neben Sirius ist

W"gq Altair und Fomalhaut und als e-Überricse Deneb an enpähnea

A-sterne erscheinen dcm freien Auge weip. Ein A0 Stem wic Wega mit einer Oberflächentemperatur von

10000 K ist als "weiB' definiert: Farbindex B-V = 0,fi)849.

Im Spelrrum dcr A§temc dominicrcn breit uad dunkol die Wasseretofflinien. Es gtbt vicle A§terne, dio
chemisehe Besonderheiten in ihren Spektren aufzeigen. Am (Metalllinieo) und Ap (magnetische Sterne) sind

zwei bcrühmtc Beispicle.

Viele A-Sterne siad iostabil uad veränderlich: Delta Cephei Sterne, W Virginis Stcrne, RR Lyrae Sterne,

Delta Sct Sterne usw.

Hier finden wir auch die klassisc,hen Weipcn Zwerge. Beispiele sind der Begleiter von 40 Eridani und dcr
Beglciter des Sirirs. Sie siad schr haufig, da sie das Ende der Entwicklung der meisten Stome darstcllen. Die
meiste Energie wird hier nicht mehs durch Fusion gewomen, soadern durch langs zwor aufges.peicherto
Hilaf..

o

C,B

o6

L,AAnt.t..a lD {'
{r

scoßPrus

Oc

f, ,:,,. u ., ,L
xa
ra

oO

o
rt

:lo
c

Without ltr I sten Scorpirs would bc
unrocogntzrbh.

Viele der sc.hcinbar hcllstcdSternc sind vom Dp B: Rige[
Achernar, Spica Rcguhu. Örion und der Skorpion wären ohae
B-sterne unerkennbar. Die Pleiaden wärcn verschwrmden.
Diese Sternc sind über grope Eatfernungon sichtbar und
markieren die Spiralarme dcr Milchstrape.

B-Stcrne sind nicht häuFg. IGinor der 100 nächsten Sterne ist
vom Tlp B. Nur aebr O,lVo der Hauptreihensternc sind vom
q/p B. Aber vou den 100 hellsten Sternen sind ci! Drittel von
diesem Tlp. Hier sehen wir die lfumbination ats gert,nger Tahl
und groper Leuchtkraft, so dap dic B-Sterne den freisichtigen
Himmel dominieren

B Stcrnc teilen viele Eigenschaften mit ihren heiBercn Verwandten, den O Sternen. Beide siud heip, bläulid
uud senden viel Strahlung im UV-Boreich aus. Sie sind schr nahe der Milchstrapeaebenc, es gibt keine, die
mehr als 300 Uchtjahre von der Scheibe entfernt sind. Der Grund dafür ist, dap sie ihre enorme
Encrgieproduktion nicht langc aufrecht erhalten könneu. Sie sind alle schr jung uod damit nahc ihren
goßlsf,ungcstellen, den interstellaren Matericwolken dcr Milchstrapenebene. Sie gruppieren sich in dcu
Sternassoziationen, so wie denen im Orion und Skorpiou.

Oft beleuchten sie ihre Geburtstätten aus interstellarer Materie und in ihrer Nähe sind leuchtende
Rellexionsnebcl zu sehen. 81 Sterne sind mit 25000 K so heip, dap sie sehrviel Eneryie in W Eit
Wellenlängen unter 912 AnsgtröE aussenden. Diesc Strahlung k?,r.f. jedes Wasserstoffatom ionisierea und
damit eincn diffirsen Nebcl, eine H II Region wie den Orionnebcl erzeugc,n.
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lm Spektrun sind die Wasscrstoflinien weniger dominant, dafiir werdea Heliumlinien bederrender,

Auch hier pbt cs magnotischc §ternc (Bp), viete davon mit starken Linicn vou Queckilber und Mtngan.

GtgMn).

Die meisten B Sterne rotieren scbr rascb, bis über 200 km/s. Manchmal wird dadurch Gas ausgestopen und
bildct eineu den Stenr ,mkreisendea Ring (Be, Hüllerstenre).

Die B Ricseu sind nur eine Gröpenklasse heller als die Hauptreihcnsterne. Vicle 81 und 82 Riesen sind
pulciercnde Seln Qenis Majoris Vertinderliche.

2.3.7. O-Sterne

Am heipe.steg blauesteq hellsteu, massereichsten und seltensten siad Supcrlativc, dic O Sterue adäquat
beschreiben.

Beispiele sind Delta und Zcta Oriouis im Gürtel des Orion, Zeta Puppis und Gamna Velorum"

Sie regen die diffirsen Ncbel wic den Orionnebel arm Lcuchten an (Theta Orionis C). Die meiste Strahlung
wird im UV abgegeben. Dahcr ist ihrc Gesamtlcuchtkraft wesentlich höher als die im V Band bestimmte.
Beim Typ 03, der heipcstcn bekanaten Klasse (50000 K), ist die Gesamtleuchtkraft amag (4OmaI) gröper als
die aus der V Helligkeit ermittelte.

In ihrcr spcktakulärsten Form versorgen sis tns mit Supcrnovae. Sterne, die zu masscrcich siud, un sich nrhig
anm WeiBcn Zwergzu entwickelq explodieren im katastrophalen Supernova-Prozep.

Dic extreosten O Sterne sind die Wolf-Rayet Sterne, die viele starke und breite F.missionslinien zeigen. T1p
WC mit Emissionslinien von Kohlenstoff, Tlp WN Eit denen von Sticktoff.

O{ternc verlieren oft schr rasch Masse und zcigeu dann in Spektrum P Cygpr Profile.
Sie kommen in dea OB-Assoziationen, lockeren Sterogruppen, rusarnmen mit den weniger hellcn B'steraen
vor.
Nur mehr 0,0W% der Hauptreihensteme sind vom Typ O (verglichen mit7}Vo vom §p M). Hier finden wir
auch die vermutlich masscreichsten Stcrne Eit bis anlfr Sonnenmasseu.

3. Tabelle der hellen Slerne bls 1.49mao

3.1. Statlstlk der hellen Sterne

Von den 21 Sternen 1. Gröpe sind insgesamt

17 Doppelstene (8L7o)

li) spcktroskopische Doppelstera e (62%)

9 Veränderliehe (43Vo)
7 mifuliche Veräoderliche (zusammen 76%)
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Ihre Vuteiluag auf die einzolnen §pckraltypca

o
B
A
F
G
K
M

!,1!,,, f, ?',r

39%
2'4%
t0%
t0%
t4%
t0%

3.2. Tabelle der hellen §terne

Dic Sterne sind nach Rektaszeusion geordaet.

FI / Baf,er/ Con
Flamstecd-N$mmcr (sofera vorhandcu), Bayor-Bczeichnuog (griechischc Bwbstabcn) sox,ie Stcmbild

SAO, HD,IIR.
Nummcra in deu Katalogen: SAo, HD (Henry Drapcr), Yate Bright StEr Catalog

nckf,Ihkl
Rektaszcasion uud Daklination, bczogeo auf den mittleren Aquator und die mittlcrc E&liptit ffi0.0

EB Rctü
Eigcabewegung in Rektaszension in Sekunden pro Jahr

EB IhKI
Eigenbenegung in Deklin,rtion in Bogensekunden pro Jahr

Ecllon,Fdlot
Ekliptikale I^ärge und Breite 2000.0 in Grad.

Gallon, Gallot
Galattische Länge und Breite im Systcm tr 1950.0 in Grad.

v
Helligkeit im V Band dcs lichtelektrischen Photometers; entspricht r.ahean der visuellen Helligkeit

u-8, EV,V-& R-I
Farbindizes in den Bereicbea U(ltraviolett), B(lau), R(ot), I(nfrarot) des lichtclektrischcn Photoueters

RV
Radialgcschwindigkeit in ko/s; positiv bei Enü[cmrra& ncgativ bci Annähenrng des Sterns an dic Sonne

SB
Variable Radialgeschwindigkeit oder spcttroctopischor Doppelstern
V? Radialgeschwindigkeit möglicherweiso variabel
V Radialgesc,hwindigkeit variabeh dure,h Pulsation oder Begleiter
SB Spektroskopischer Doppelstern
SB1 Spektroskopischcr Doppclstern, rur cin Spcktnrm beobachtct
SB2 SpektroskopischerDoppelstern,beideSpektrclbeobachtet
SBO Spektrostopischer Doppclstern mit bekannter Bahn

v§
Voränderlicher Stern: J = Ja, ? = möglichenveise

;
5
2
2
3
2
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Spektratklasslfrkadon

Entfemung
in Lichtjahren

Abs
Absolute Helligkeit im V Bereich

Leucütkmft
ia Sonnen im V Bereich

Dm
Durchmesser in Sonnendurchmessern

Masse
Masse in Sonnenmassen

Dtehte
ia Gramm pro Kubikzentimeter (Sonne {a1)

Temp
Oberflächentempcratur in o K

DS
Doppelstern.Zahl = Arzahl bokannter Begleiter (nicht notwendigerweise physische Begleiterl)

ADS
Falls ein Doppelstcrn, Nummer im ADS (Aitken Double Star Catalogue)

FI/Bayer/Con sAo HD HR Rekt Dekl

Alpha Erl
87 Alpha Tau
19 Beta Orl
13 Alpha Aur
58 Alpha Ori

Alpha Car
9 Alpha CMa

10 A1pha CMi
78 Beta Gem
32 Alpha Leo

A1phal Cru
Alpha2 Cru
Beta Cru

67 Alpha Vir
Beta Cen

J.6 Alpha Boo
A1pha2 Cen
A1phal Cen

21 A1pha Sco
3 Alpha Lyr

53 Alpha Aql
50 Alpha Cyg
24 A1pha PsA

23248L
94027

131907
40186

tL3Z7L
234480
151881
1 15756

79666
9896 7

25L904

240259
L57923
252582
100944

252838
184415

67t74
t25L22
4994L

191524

1_0144
29L39
34 085
34029
39801
45348
48915
6t42L
62509
87901

LO8248
108249
L11L23
116658
12245L
t24897
LZg62L
L28620
148478
L72t67
L87642
197345
216956

6 23 57.2

ora

-s7 L4 L2
+16 30 33
-8 12 06

+45 59 53
+7 24 25

-52 4L
-t6 42
+5 13

+28 01
+11
-63
-63
-59
-L1
-60
+t9
-60
-60
-26
+38

+8
+45
-29

472
14s7
1713
1708
206L
2326
249L
2943
2990
3982
4730
4731
4853
5056
5267
5340
5460
5459
61.34
7001
7557
7924
8728

8.
18.
18.
22.
35.
36.
43.
Ll.
49.
39.
35.
36.
24.
56.
46.
25,
39.

58
05
05
4L
09
22

1
4

5
5
5

6
7

7

10

Imh
7 42.9
5 55.2
4 32.2
6 41.3
5 10.3

45
39
45

9
1
9
3
9
5
3
5
4
6
4
7
4
2
9
I
0

44
58
30
34
o2
56
58
19
41
22

08
L2 26
L2 26
L2 47
L3 25
L4 03
14 15
14 39
14 39
L6 29
18 36
19 50
20 4t
22 57

t0 57
50 t3
50 02
25 55
47 0L
52 06
L6 49
37 20
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Name EB Rekt EB Dekl Ecllon EcILat Gallon Gallat
I

Alpha Eri
Alpha Tau
Beta Orl.
Alpha Aur
Alpha Orl
Alpha Car
Alpha CMa

Alpha CMI
Beta Gem
Alpha Leo
Alphal Cru
Alpha2 Cru
Beta Cru
Alpha Vlr
Beta Cen
Alpha Boo
A1pha2 Cen
Alphal Cen
Alpha Sco
Alpha Lyr
Alpha AqI
Alpha Cyg
A1pha PsA

I
+0.0129
+0.0045
-0.0002
+0.0077
+0.0017
+0.0029
-0.0379
-0.0473
-0.0474
-0.0170
-0.0036
-0.0043
-0 " 

0050
-0.0029
-o.oo27
-0.0776
-0.4940
-0.4940
-0.0005
+0.0171
+0.0362
+0.0001
+0.0258

v

-0.028
-0.189
-0.002
-0.423
+0.010
+0,022
-1.211
-1.029
-0.05r
+0.003
-0.0t 7

-0.012
-0.017
-0.033
-0.023
-1.999
+0.690
+0.690
-0.023
+0.285
+0.387
+0.005
-0.16r.

81 ,86
88,75

104 ,96
104,08
115, 79
LL3,22
149,83
22l.,87
22L,87
22L,65
2O3,84
233,79
204,23
239,48
239,49
249,76
285,32
301,78
335,33
333,86

-59,38
-5,47

-3L,L2
+22,86
-16,03
-75,82
-39,6L
-L6,02
+6,68
*0,

-52,
-52,
-48 '-2,
-44,
+30,
-42,60
-42 t59

29O,84
180,97
209,24
162,58
199,79
26L,2L
227,22
2L3,69
t92,23
226,43
300,13
300,13
302,46
316,11
31L,77
15,14

3L5,77
315, 7g
351,95

67,44
47 ,74
84,28
20,49

-58, 79

-20,25
-25,25
+4,57

'96
,29

'88

+19
-8
+2,00

-64 r 90

sB vs

345, 31
79
83

69
76,

-8
-25
-8

+1.3
+23
+48
-0
-0
+3

+50

69
-0
-0

+15

46
88
88
64
05
L4
74

,57
,73
,30

'91

+1

03
41
94
36
36
18
84
25
11
7L
7L
06
24
91

)

,
I

t

,

,

t

,
,
)

,

I

t

,

L4

-4
+61.
+29
+59
-2L

Name U-B B-V V-R R.I RV

Alpha Erl
Alpha Tau
Beta Orl
Alpha Aur
Alpha Ori
Alpha Car
Alpha CMa

Alpha Clti
Beta Geur
Alpha Leo
AJ.phal Cru
Alpha2 Cru
Beta Cru
Alpha Vlr
Beta Cen
Alpha Boo
A1pha2 Cen
Alphal Cen

+0.46
+0.85
+0. L2
+0.08
+0.50
-0.72
-1.46
+0.38
+1.14
+1.35
+1.58
+2.09
+1.25
+0.98
+0. 61
-0.04
+1.33
-0.01
+0.95
+0.03
+0.77
+1.25
+t.16

-0.66
+1.90
-0.66
+0.44
+2.06
+0.10
-0.05
+0.02
+0.85
-0.36
-0.96

-1.00
-0.93
-0.98
+L.27
+0.63
+0.33
+1.34
-0.01
+0.08
-0,24
+0.08

-0.t6
+1.54
-0.03
+0.80
+1.85
+0.15
+0.00
+0.42
+1.00
-0.11
-0.26

-o.23
-0.23

. -0.23
+t.23
+0.88

.00

.22

.09

.09

-0.03
+L.23

+0.60
+1.59

+0.00

+0.75

-0.09

+0.97

+1.55

+16
+54
+2L
+30
+2L
+2L
-8
-3
+3
+5

-11
-L

+16
+1
+6
-5

-2L
-25
-3

-L4
-26
-5
+7

v
SB

SB

SBO

SB

-0.
+0.

11
94
o2
44
28
18
03
23
50
10
24

J
J
?

?

J

-0.
+0.
+1.
+0.
-0.
+0.
+0.
-0.
-0.

SBO

sB0
v
SB
sB0

,l

,l

?

+0
+1
+0
+0
+0
+0

Alpha Sco
Alpha Lyr
A1pha Aql
Alpha Cyg
Alpha PeA

.7t

.83

-0.26
-0.24

+0.65
+0.30
+0.22
+t,23
-0.03
+0.14
+0.10
+0 .02

SB

SB2O
SB
v?
v?
SBO

SB

v

J
J
J
?

J
J

J
?

14
1L

+0.
+0. v

gt.l 0 tl



12. Fortaetzunt Referat: Die hellsten Sterne

Name Spektralkla e s lfLkatlon Bntfg Abs Leuchtkraft

Alpha Erl
Alpha Tau
Beta Ori
Alpha Aur
Alpha ori
Alpha Car
Alpha CMa
Alpha CMI
Beta Gem
A1pha Leo
Alphal Cru
A1pha2 Cru
Beta Cru
Alpha Vir
Beta Cen
Alpha Boo
Alpha2 Cen
Alphal Cen
A1pha Sco
Alpha Lyr
Alphe Aql
A1pha Cyg
A1pha PsA

83Vpe
K5 III
BB Ia e:
c5 LII e + G0 III
M1-? Ia-Iab
FO II
A1 VM
F5 rV-V
KO IIIb
87Y
B0.5 rv
81 V
BO.5 III
81 III.IV + 82 V
B]. III
K1 IIIb CN.].
KI V
G2V
011.5 lab-Ib + 84 V e
AO Va
A7V
A2Iae
A3V

I}gl

130
55

630
4L

420
r.16

8.6
11.1_
35
72

410
410
390
300
300

34

500
24.5
16.0

1500
22

-2.5
-0.3
-6.3
-0.4
-5.1
-3.5
+1.4
+2.7
+1.0
-0.4
-3.9
-3,4
-4.2
-3.8
-4.2
-0.1
+5.7
+4.4
-5.0
+0:7
+2.3
-7.L
+2.0

920
110

29000
130

9200
2200

23
7.0

35
125

3200
zoo0
41oO
3000
4200

97
0.4
1.5

8500
48
10.0

59000
14.0

4,3
4.3

Name Masse Dichte Temp DS AI}S

A1pha Eri
Alpha Tau
Beta Ori
Alpha Aur
Alpha Orl
Alpha Car
Alpha Ctla
Alpha Clli
Beta Gem
Alpha Leo
Alphal Cru
Alpha2 Cru
Beta Cru
Alpha Vir
Beta Cen
ALpha 'Boo

Alpha2 Cen
Alphal Cen
Alpha Sco
Alpha Lyr
Alpha Aql
Alpha Gyg
Alpha PsA

1.9 I
4

50
3

25
10

2
I
3

4
20

0
0
0
0

3
2
5
0
0
0
0

5
5
0
0

3.0
0.9
1".1

25
2.5
2,0

50

0
0

0

L.6
0.00012
0.001.3
0. 0049
1. 6e- 7

0.0042
0.72
0. 36
0.0032
o.97
0.51

18500
3500

12000
5000
3000
8000

10000
7000
5000

14000
23000

22000
21500
21s00
4800
5300
5500
3000

10500
8000
8500
9000

332t
3823
3841
4 506

5423
6251
6335
?654

36
38
9.5

600
15

5
3

9
5

3
4
6
3

2
2
2
4
t

z
2
1
4
2
1

1.7
1.8

11.

1.8
3.8

4.s
11 .0
4.3

L4
0.7
0.9

400
1.7
1.5

100
2.0

20
8.0

20

.31

.0085

.35

.00r.5

.7

.1

.5e-7

.72

.83

.000070

.35

10074
115L0
13009
t4t72

2.0



13. Fortsetzung Referat; Dl.e helleten §terae

Dic Sternc sind nach Rektaszeasioa Z)fi).0 geordaet,

Dic Diagramme zu den Sterncn zcigea die Helligleft in den ftinf Farbsystcmen U, B, V, R und I der
lichtelcktrischen Photometrie und bieten drmit einem einfachen Übcrblic& übcr das Spcktrum. Der oberc
Rand ist immer bei -3mag, fis I ini6 ftsnazeinhnst 0,0mag, der untere Rard ist imucr bci +6mag. Uutcn sind
dio Helligkeiten in UBVRI (oder in manchen FäIlen nur UBV) aufgetragcn.

Verwendete Abkürzungen:

Spcttroskopischer Doppclstera (gpcctroecopic_binary)
Periode (d = Tage [daysl, y= Jahre[,earsl)
Grope Halbac.hsc der Bahn eines Doppelsterns

In vielcn Fällen siad Gröpen in Souen-Einheiten angcgebcn. Hier die Abaolut*prte:

SB
P
a

Durchmessct 1392500 km
Massc 1,989 x f4 kg
Dic.hte t 4{tsgcm,

Das ncbenstchendc UBV Diqgrann zBigt dic absolutc
Helligkcit dcr Sonne uad kaon am Vergleich dienen

Alpha Erldanl (Achcnrar) Oppocition Okt 19
"Der Stern am Endc dee Flusses Eridanusn. B-
Hauptreihenstern.
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14. Forteet,zung Referat: Dle hellet,en Sterne

Alpha Tau (AtdcbErar) Opposition De.z 3
K-Ricsenstern. Vcrändcrlicher TJ/p Lb (irrqgulär) 0,71
0,95meg. Scheinbarer Durcihmesser aus Bedechug
durch den Mond 0,ü20" (entspricht 36 Sonnen = 03 AE
= Sonne-Merkur).
Kein Mitglied der Hyaden, ein Vordergrundstern in der
halben 866[slarrng (68 Lichtjahre).
Ein roter Zs,ergstertr 13!mag in 31,4" Abstan4 PW 112o

hat die gleiche Eigenbewegung (phpisches Paar).
Grope Eigenbewegung: 7 in 2000 Jabren, etwa vou Nord
nach Süd.

Beta tr (Rlgetl Opposition Dez L2

Fast immer dcr hellste Stern im Orion. B-Übenicse mit
bolometrischer kuchttraft 100.000 §onnen. Wäre in
Sirius-Entfernung -10mag hell! Radialgeschwindigkcit
variabel mit P=21,94 vermutlich durch Pulsation. Rigel
ist der hellste Stcrn der Orion-Assoziation; die meisten
B-Sterne des Orion und der Orionuebel gehören dazu.
Rigpl ist sehr massereich uad ennnic&elt sich schr
schaelt wird iE wcaigen Millionen Jatren ein roter
ÜUerriese wie Betelgeuse werden.
Physischer Doppclstern: Bcgleiter 6/mryin 10,1', PW
2O4o. Der Begleiter ist SB P=9,86d und möglichervcise
ein sehr enger visueller Doppclstem.

Alpho Tou
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Alpha Aur (Capella) Opposition Dez12
Spektroskopisches Doppelsternsystem P = 1044 ebenso mit Speckle-Interfcrometrie benbachteg a = 0,04f : G8
Riese (Durchme.sser 9,5 Sonnen, Masse 3,0 Sonnen) und G0 Riese (Durchmesser 6,0 Sonnen" Masse 3,0
Sonnen). Distanz der Sterne etwa 0,75 AE : Sonne-Venus. Ist ein Vcränderlicher Tlp RS C\/n
(Sternfleckenl) 0,06021ma9, P = l(Xd.
Grope Eigenbewegug 14'itr Z)()0 Jahren, etwa voo Nord nach Süd (ähdich Aldebaran). Vor 100.000 Jahren
in der südlichen Giraffe, Enüernung 32 Lichtjahre, 4Jrnag hell In 100.000 Jahren im südlichen Fuhmann, 52
Lichtjahre, +0,6mag.
Eia roter Zwergstern lOoag (Capella H) h 12'Distana PW 141o hat die gleichc Eigenbowegung.

Alpho Aur
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L5. Fortsetzung Referat: Die helleten Sterne

Atpha Ori (Bctclgeuac oder Bctelgpuze) Opposition Dez.Zl
Roter Überriese mit Durchme.sser uu 600 Sonnen
(Angaben schwanken von 450 bis 1800 Sonnen).
Durchmesser rreränderlich durch Pulsation. Schcinbarer
Durchmesser auch von Wcllenlänge, in der gemessen
wird, abhängig (0,030-0,04f). Entfernungsangaben
ayischen 400 und 650 Lichtjahrco. HalbregelmäFiger
Veränderlichet 0,41"3magn P-21104 der einzige
merkbar Veräinderlichc unter den Sternen 1. Gröpe.
Beteigeuze ist eine riesigc Woltc arc kühlerem,
vsldlinnfsm Gas ohne definiertcn Rand - ein "rotes,
heiBes Vakuum" (Dichte nur 02 Gramm pro
Kubikmeter, viel weniger als Luft). Durch Speckle-
Interferometrie konnten Bildei der Sternscheibe
hergestellt werden, die grope hellere und dunllere Stellen (Sternflecken) pigea.
[Jmgeben von Gas- und Staubhülle durch groBen Massenverlust (1§ x 10-' Sonnenmassen pro Jahr), Sehr viel
Energic wüd inx Infraroten abgestrahlt, in diesem Bereich ist Betcigpuze der weitaus hellste Stcrn im Orioa.
Bcteigeuzes Enrwicklung ist bereits weit fortgeschritten. Sie könnte, da massereich, als Supcrnova enden.
SB P = 5.8y. Durch Speckle-Interferomeric Begleiter gefunden: Distanz 5 AE, P =2y. Da der Radius
Beteigeuzes 5 AE beträgt, kreist der Begleitor in der Chromosphäre dos Hauptstorns! Weitcrer Beglciter
P=65y.

Alpho Ori
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16. Fortsetzung Referat: Die hellsten sterne

Alpha Car (Canopus) Opposition Dez. Tl
Der aveithellste Stern dss Himmstg südlich des Sirius,
knlminiert etwa 20 Minuten vorher. F-Riese. Sehr

unterschiedliche Angabca zur Endcnrung: 100 bis 1200

Lichtjahrc. Aus Parallaxe sowie Spettraltyp und
Ircuchtkraftklasse ist iln bls 120 Lichtjahre am
wahrschcinlichsten"
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Alpho Cor

Alpho CHo

U

Alpha CMa (Sirlus) Opposition Jan. 1

Der hellste Stern des Himmels: ein A-Hauptreihenstern,
der ftnftuächste Stern; der aveitnächste Stern fiir das
freie Auge. Beobachter im Altcrtum berichten immsJ

wieder von Sirius als rotem Stern. War Sirius B damals
noch ein roter Riese (unwahrscheinlich) oder hat das
andere Gründe?
Grope Eigenbewegung: 4' tn m Jahren. Mitglied des
Ursa Major Stroms. Vor 100.000 Jahren im Sternbild
Kleiner Hund, nahe der heutigen Position Procyons
(Entfernung 12,7 Lichtjahre, -0,6mag hcll). In 60.000
Jahren Sonnennähe in der Taube (7,7 Lichtjahre, -
7,7mag,l.
Doppelstern: Begleiter durch Stör,ng der
Eigenbewegung des Hauptsterns entdeckt, später visuell gefundeu. P :50,09y, a = 7§0', mittlere Distanz 20
AE, Periastron 1994. Ein schwieriges Objekt:8,5mag,1990:4,5", PW f.
Sirius B ist ein Weiper Zwerg:10200 krn Durchmesser, 1,1 Sonnenrnassen, Dic,hte 3,9 Tonnen pro
Kubikzentimeter, Temperatur 9000 IC

Eigenbewegung des Sirirs:
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17. Fortsetzung Referat: Die helleten steroe

Alpha CMI (kocyon) Opposition Jan. lji
F-Stcrn am Ende soirer Hauptreihenzeit.
Doppelstcrn: Beglcitor 10,8mag p -a$,65y, a =4§f,
Periastron 1968 und wicder 2009, mittlcrc Distarz 16

AE. Durch Störung der Eigenbewegurg des Hauptsteras
gefundcn, später visuell entdeckc ein sebr schwierigss
Objekt. Proc,yon B ist ein Weipcr Zwergz 250m km
Durchmesser, 0,5 Sonnenrnassen, Dichte 100.000 kg pro
Kubikzcntimctcr.
Gropc Eigcnbcwegung: 42''tiZ0fo Jahren. Vor 100.ü)0
Jahren im nördlichen Krebs (Endernung 14 Lichtjahre
+Ognag hü; rrm 26.000 Sonaennähe im Einhorn (11
Lichtjabrc, *0,4mag); Bcncgung von NO nach SW.

Beta Gcn (Pollux) Opposition Jan. 14

K-Riese; Entfernung ist nahe der Standarddistan:z rlo!
10pe absolute und scheinbare Hclligkeit fast glcich.

Alpha Lco (Regulue) Opposition Feb. 18

B-Hauptreiherstern. Nahe der Ekliptik, kann vom Mond
bedeckt wcrden.
Grope Eigenbewegung: 8' in ZnO Jahren. Bewegung
etwa parallel zur FUiptik nach Westen in nahezu
gleichbleibender Endernung
Begleiter 7,7magiatTT,307 hat die gleic,hc
Eigenbewegung und ist selbst ein schwierigcr
Doppelstern.
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18. Fortsetzung Referat! Die helleten Sterne

Alpha Cru (Acrux) Opposition Mtuz?ß
In der Scorpius-Centaurus Assoziation.
Wunderschönes Doppelsternsystem" Distanz 40o, PW 11?, sicher phpisch verbuaden, noch keine Bahn

lsftnnnt. Projizierte Distanz etwa 500 AE.
Atphal Cru (Kompotrente A): B-Unterriese, ist SB P:75.8d. 

Atpho Cru

Npha2 Cru (Komponeate B): B-Hauptreihenstem,
möglicherrrrcise ebeafalls SB.
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Beta Cnr (Mlmosa) OppositionApr.2
B-Riese. Veränderlicher §p Beta CMq l,?3-L,31mag
P=0,23,6d (Periode, Amplitude und Lichtkurve
varüeren: viele überlagerte Schwingungen). In der
Scorpius-Centaurus Assoziation.

Alpha Vlr (Sptca) Opposition Apr. L3

Spcktroskopisches Doppelsternsystenq B-Riese und B-
Hauptreihensterq P : d01d. Massen 11 und 7 x Sonne,
Durchmesser 8 und 4 x Sonne.
Durchmesser ist 11 und 7 Mio krq der Abstand der
beiden Sterne nur 18 Mio km.
Die beiden Sterne bedecken sich cin weni& das
Gesamtlicht ist veränderlich 0,97-1,04ma9 P:4,01d. Der
B-Riese scheint auch physisch veränderlich (Tlp Beta
CMa) zu seia.
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19. Forteetzung Referat: Die hellsten Sterne

Bcta Cen (Hsdar) Opposition Apr. 23

B-Riese. Vcränderlic,her vom Tlp Beta CMa, 0,61-

0,66mag; P = 0,1fld. SpekEoskopischcr Doppelstern?
Doppelstern: eia schwicrig sichtbaror Begloitcr 3.rgrn.ag,

in 13'Abstand, PW 251o, sicher phpisc\ aber sehr
lange Umlaufzeit. Projizierte Distanz 120 AE. Die
Leuchtkraft des 'schwachen* Sterns ist 200 Sonnon.

Alpha Boo (Anc{urus) Opposition Apn?ß
K-Riese, §pektrum ähnlich dem eines Sonnenflecl§.
Scheinbarer Durchmesser 0,0?I)' = L2 x Sonne.

Grope Eigenbewegung 1,3o in 2000 Jahren (die eröFte
bei dea Sternen l.Gröpe mit der Ausnahme von Alpha
Cen). Vor 100.000 Jahren im Drachen (Entfernung 52

Lichtjahre, + 0,9mag); ia 3600 Jahren Sonnennähc, 2,3o

von derzcitiger Position; in 100.000 Jahren im Raben
(Entfernu"g 49 Uchtiahre, +O§mag).

Atpha Ccn (Rlefl lftntaunrs) Opposition Mai 2
Der dritthellste Stem des Himmels. Ein wuuderschönes
Doppelsterns5rstem für das klciae Fcrnrohr: P =79,92y,
a=L7,5T, Periashon 1956 uud wieder 20ü6. Distanz 11

bis 35 AE. 1990: 19,6", PW 215'.
Nächster mit freiem Auge sichtbarer Stern (4n35

Lichtjahrc). Alpha Centaurier würden die Soune als

Stern L. Gröpe einige Grade nordöstlich des Perseus-
Doppelsternhaufens sehen. Die maximal 0,75' entfernte
Erde wäire unbeobachtbar"
Der ? entfernte rote Zwerg Proxima Centauri (llnag)
ist noch etwas nliher:4,D,Lichtiafue fuleiche
Eigenbewegung; physisch verbunden)
Gröpte Eigenbewegung der Sterne 1. Gröpe: atr in 2000
Jahren. Vor 100.000 Jahren im Teleskop, Ent'fcrnung 15

Lichtjahre, L4maghell; um 30.000 Sonnennähe mit 2,9
Lichtjahren aa der Grenze Waserschlange/Luftpumpe
mit -1,2mag. Nach 100.000 Jahren im Kreb,s, &5
Lichtjahre, *L,2aag,

Alphal Cen (Komponeute A): G-Hauptreihenstern,
ähnlich der §onne, etwas gröper uud massereicher.

Alpha2 Cen (Komponente B): K-Hauptreihonsterq
schwächer, kleiner und weniger Masse als die Sonne.
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20. Fortsetzung Referet: Die helleten Sterne

Alphs §co (Antares) Opposition Mai 30
Roter Übcniese in der Scorpirs-Ccntauns Assoziatiou.
FlalbregelmäBiger Veräaderlicher I)p SRc, Q9-1,8na9,
P -lT33d. Scheinbarer Durchmesser aus Bedeckung

durc.h den Mond Q040" x 0,026' = t/Jx2LO Sonnen
(abgeplattet). Starker Massenverlust: 13 x 10'7
Sonnennassen pro Jahr. EntfernungFangaben zwischen
300 und 550 Lichtjahren.
Doppelstcrn: Begleiter 5,4mag B3-Hauptreihenstern,
entdeckt 13.4.1819 wäbrend Bedeckrmg durch dcn Mond
durc,h Burg in Wien. P=&78y, a:\fi", Periastron 1461,

mittlere Distanz 400 AE. Behn ist von der Seite gesehen,
Bahnneigung 90o. Schwierig zu sehea; L9fr:?.T,PW
n4'-

Alpha Lfr (Vegt oderlVega) Opposition Jud 30
A-Hauptreihenstern ähnlich Sirirs, aber dreimal weiter
entfernt. Wega ist zu hell, ru gtoF, ar kühl (1000 K),
rrerglichen mit anderen Sternen dieses Tlps. Entwickelt
sie sich bereits von der Hauptreihe weg? Verändarlicher
Stern unbekannten Tlps 0,ß0,05mag, P=0,07d.
Vor 12000 Jahren Polarstern (mit Poldistatrz 4f).
Richtung der Bewegung des Sonnensystems ist etwa
Wega (mit 19 km/s brauchen wir dorthin 450.000
Jahre...).
Grope Eigeubewegung 12'in 2000 Jahren. Bewegung
von SW nac,h NO.

Npha Aql (Altair) Opposition Juli 18

A-Haupheihenstern, ein Nachbarstern. Sehr rasche
Rotatiou BitZ/,Z km/s, P -6§h, dadurch vernutlich sch,
stark abgeplattet.
GroBe Eigenbewegung: ?2''tn 2000 Jahren. Vor 100.000
Jahren im westlichen Adlcr (Enfcrnung 25 Lichtjahre,
+ 1,8mag hell); in 100.000 Jahren im westlichen Pegasus
(9 Uchtjahre, {§mag).Bewegungvon SW nach NO.
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21. Fortsetzung Referat: Die bellsten Sterne

NphaClg (Ihneb) OppositimJuli 31

n-Übcrriese in gropcr Endernung; bolometrische
I-euchtkraft 100.000 Sonncn. §oqnc wäre in dieser
Entfernung als Sternchen l3,2magsichtbar.
Helligkeit um Qßmag und Spchnrm rrerändcrlicL
Mtipte sich sehr rasch entwickcl$ in 20.000 Jahroo rryo
Spektraltyp A bis zu T)p M. Von l88i/ bi§ 1964 wurde
nur einc Verstärkung der Kalzium H-Linic beobachtet.

Alpha PcA (Fomalhaut) Oppoaitioa Sept.5
A-Hauptreihenstern ähnlich Sirirs in 2jfacher
Bntfgrnrrng.
Grope Eigenbewegrrng: 12' 'tt2000 Jahren. Beweguag
von l.[W nach §O.
Der Stern HR E721 (?2hfi,4^ -3L%' 6,5nqg Sp.I§ 9
in / Abstand hat die glcicle Eigenbewegung (Distanz
mindestens 0§ Uchtjahre).
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Rererat' Interstellare Materie und Sternhaufen

,*o*rtrrrtnr nntIERIE

Der Raum arischen den Sternen unserer Milchstraße ist nicht leer, sondern von Gas und

Staub erfülIt. Die Mischung der beiden Bestandteile ist überall sehr gleichförmig und besteht

fast zur Gänze aus Gas; weniger als 17o ist Staub. Die Masse dieser interstellaren Materie be-

trägt etwa tÜVo der Masse der Milchstraße. Diese Materie ist so dünrU daß in einem Kubik-
zentimeter durchschnittlich nur I Atom zu finden ist; zum Vergleich: Luft in Meereshöhe ist

5x1019mal dichter! Noch ein eindrucksvolles Beispiel: Ein Uchtstrahl trifft auf seinem über

100 000 Jahre dauernden Weg vom anderen Ende unserer Milchstraße weniger Atome als auf
seinen letzten 10 km durch unsere Erdatmosphäre!

Ordnung
Sehr groß. sehr dünn. heiß

Durch Supernovaexplosionen werden Blasen mit einer Ausdehnung in der Größenordnung
von Kiloparsek im interstellaren Medium gehildet; in diesen ist das interstellare Medium sehr

stark verdünnt - nur etu,a 0,003 Atome/cm3, bei einer Temperatur von etwa 106K Im Laufe

der Zeitüberlagern sich solche benachbarte Blasen und verschmelzen, sodaß diese heiße,

dünne Materie unsere gesamte Milchstraße durchdringt. An der Stoßfront einer sich eben

ausdehnenden Gasblase eines Supernovaausbruches wird das Gas und der §taub der Umge-
bung "zusam,mengefegt'. Dieser kann dort im sichtbaren Bereich des Spektrums leuchten (2.B.

Cirrus-Nebel im Sternbild Schwan).

Klein, dünt hihl
Aus dieser Materie bilden sich die dichteren Wolken der interstellaren Materie. Diese haben

Dichten um etwa 50 Atome/cm3 und h{asseu zwischen 0,1 und 1000 Sonnenmassen. Die
Temperaturen im Kern einer solchen Wolke liegen um etwa 80K; nach außen stei5 die Tem-
peratur auf etwa 10aK an. Die Durchmesser liegen in der Größenordnung von Parsek.

Groß. dicht. kalt
Noch dichtere und kältere Wolken sind die Molekülwolken trnd MoleküIkomplexe, die wahr-

scheinlich aus der Vereinigung mehrerer kleinerer Wolken entstehen. Deren Dichten können

10000 Teilchen/cm3 überschreiten; die Temperaturen iiegen teilweise unter 10K. Staub wirkt
einerseits als Schutz vor der energiereichen Strahlung, welche die Molektile aufspalten würde;

andererseits wirkt er als Katalysator, da auf der Oberfläche der Staubkörrrer die Moleküle

entstehen. In manchen Molekülkomplexen sind mehr als 500000 Sonnenmassen konzentriert;

deren Ausdehnung kann bis zu 100 Parsek betragen. Insgesamt ist wahrscheinlich etwa die

Hälfte der gesilmten intersteliaren Materie in den Molekühvolken und -komplexen zu finden,
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Sehr klein. dicht. kalt
Die Globulen enthalten bis zu etwa 200 Sonnenmassen. Sie haben Durchmesser unter 1pc. In
ihnenfindenwir Moleküle wie CO, H,CO und NHr. Die Temperaturen in diesen dichten

Wolken liegen zwischen 5K und 15K. Geschwindigkeitsmessungen an einigen Globulen

scheinen eine Kontraktion der Dunkelwolke mit etwa 0,5km/s m,zeigen. Daraus ergäbe sich

die Zeitspanne, bis aus einer Globule Sterne entstehen, zu etwa td Uis 106 Jahren.

DAS GAS

99Vo der interstellaren Materie ist gasftirmig. 90Vo sindWasserstoff, enra 97oH.elfiim.

Schwerere Elemente sind deutlich seltener als in Sternen, da diese in Form des Staubes

gebunden sind. J 4^ x 4txi# ,8,
I l]rr f

Interstellare Absorption slinien I
In Steraspektren macht sich das interstellare Gas durch Absorptionslinien bemerkbar. Diese

sind wesentlich schärfer als jene Absorptionslinien, die durch die Sternatmosphäre verursacht

werden. Der Grund dafür liegt darin, daß sich die absorbierenden Atome im kühlen inter-
stellaren Gas viel langsamer bewegeu als in der heißen Sternatmosphäre. Elementeo die Ab-
sorptionslinien im sichtbaren Bereich des Spektrums haben, sind z.B. Nq K, Ca, Fe, Ca+,
Ti+. Die stärkste Linie, die Lyman-a Linie des Wasserstoffs,liegt bei 121,6nm im UV. Ab-
sorptionslinien von Molekülen im sichtbaren Spektralbereich werden von CH, CH+ und CN
hervorgerufen; CO und I{, absorbieren im UV.
Passiert das Sternenlicht mehrere Wolken interstellaren Gases, die unterschiedliche Radial-
geschwindigkeiten haben, dann weisen die durch diese Wolken hervorgerufenen interstellaren

Absolptionslinien entsprechend dem Dopplereffekt unterschiedliche Wellenlängen auf. Auf
diese Weise kann man die Existenz solcher voneinander verschiedener Wolken bis in Ent-
fernungen von etwa 2kpc nachweisen. In größeren Entfernungen wird die Lichtabsorption

durch interstellaren Staub zu groß, um noch Sternspektren mit ausreichender Dispersion zu

erhalten.

Die 2lcm-Linie
Zumeist liegt der Wasserstoff in atomarer, nicht innisierter (neutraler) Form vor. Dieser sen-

det Radiostrahlung mit einer Wellenliinge von 2t,Llcm aus. Aus Untersuchungen des Linien-
profiles dieser Spektrallinie, genauer aus der Wellenlänge des steilen Anstiegs in der Linien-
intensität, kann die galaktische Rotationsgeschwindigkeit an jener Stelle gefunden werden, wo

der Sehstrahl dem Milchstraßenzentrum am nächsten kommt. Nimmt man nun eine kreisför-

mige Bewegung um das Milctrstraßenzentrum an, dann kann man umgekehrt aus den beob-

achteten Unienprofilen die Dichtevetteilung entlang des Sehstrahles bestimmen. Mit dieser

Methode haben Oort, Kerr und Westerhout im Jahre 19.58 erstmals eine Karte der Verteilung
des neutraien Wasserstoffs in unserer Milchstraße erstellt, die einen Großteil der Milchstraße
erfaßt. Mit optischen Mitteln wäre dieses Ergebnis wegen der Lichtabschwächung durch
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interstellaren Staub nicht zu erzielen gewesen. Das Bild gibt die ungefähre Verteilung des

(neuualen, atomaren) Wasserstoffs wieder.

200 180 160
224 r40

240 r20

lo0

28 80

2

60300

32
40

340 0 20

Verteihrrg des neutralen Wasserstoffs in der galaktischen Ebene. Dichteskala in
Atome/cm3.tI.ir.{

HII-Regionen
In der Nähe heißer Sterne, die viel energiereiche Strahlung emittieren (Spektralklasse O),
kann der Wasserstoff ionisiert werden. Man spricht dann von Hll-Regionen (auch

H+-Regionen). Die Erscheinungsformen im visullen Spektralbereich sind die prächtigen

Emissionsnebel, wie etwa der Große Orionnebel.

.1f
l
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DER STAUB
Die interstellare Materie besteht zu etwa 0,5Vo aus Staub. Für die Entstehung des Staubes

fiihren die Astronomen zwei Möglichkeiten an:

L" Konclensation aus interstellarem Gas bei der Sternentstehung;

2. Kondensation von Gas in den äußeren Atmosphäreschichten ki,ihler Sterne.

Der Staub besteht aus Silikaten, Graphit und Eis. Die Staubteilchen sind kleiner als 0,1pm

und leichter als 10-15g.

I nterstell are Extinktion und Farbeueß

Obwohl in 100000m3 durchschnittlich nur ein solches Staubteilchen angetroffen wird, bewir-

ken sie doch eine Abschwächung des Sternenlichtes um 0,002m/pc. Diese interstellare Ex-

tinktion kann aber in Gegenden hoher Staubdichte (Dunkelwolken) bis zu t0Om/pc er-

reichen! Die Extinktion ist sehr stark wellenlängenabhängig. langwellige Strahlung wird

weniger abgeschwächt; infrarote Strahlung wird nahezu nicht geschwächt.

Diese Tatsache bewirkt eine Verfärbung der Sterne zugunsten des langwelligen (roten)

Lichtes. Diese Verfärbung wird durch den sogenannten Farbexzeß quantitativ beschrieben:

Farbexzeß = scheinbarer - wahrer Farbindex

Der wahre Farbindex kann aus der Spektralklasse des Sternes bestimmt werden. Der Farb-

exzeß ist ein Maß für die Menge des Staubes, die vom Sternenlicht durchlaufen wurde.

Die Abschwächung des Sternenlichtes hat zwei Ursachen: Absorption und Streuung.

Absorption
Die Absorption von Photonen durch ein Staubteilchen flihrt zu dessen Envärmung. Die nor-
male Temperatur der Staubteilchen liegt bei etwa 10K. Staub, der sich in der Umgebung von

Sternen befindet, kann bis auf mehrere 100K erwilrmt werden. Der Stern p Cephei weist

einen Infrarotüberschuß in seinem Spektrum auf, der durch eine ihn umgebende Staubhülle

erklärt werden kann. Temperaturen über einigen 100K (und daher auch Emission im sicht-

baren Spektralllereich) sind ausgeschlossen, da vorher die Staubteilchen zerstört werden.

Streuuns

Die Streuung von Sternenlicht an Staubteilchen bewirkt, daß der Staub direkt sichtbar werden

kann, wenn ein Stern nahe genug steht (Reflexionsnebel). F,in Viertel des gesamten von der
Milchstraße ausgehenden Lichtes ist gestreutes Sternenlicht.

Die Streuung bewirkt eine Polarisation des Lichtes; beivöllig zuftilliger Orientierung der

Staubpartikel im Raum würden sich aber alle möglichen Polarisationsrichtungetr ergeben,

und das gestreute Licht, das uns erreicht würde wiederum keine Polarisation erkennen lassen.

Wir beobachten aber tatsächlich eine kleine, jedoch zweifelsfreie Polarisation, die mit
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größerer interstellarer Absorption,\ entsprechend

P * 0,U22,\ tl-it.4]

(,\: interstellare Absorption im visuellen Spektralbereich in Magnitudines;

P: Polarisatiorsgrad,

P = 0: keine Polarisation;

P = 1: maximale Polarisation )

zunimmt und bei einer Wellenlänge von 550nm am größten ist. Die länglichen Staubpartikel

werden im Raum durch das galaktische Magnetfeld ausgerichtet. Dies geht aber nicht einfach

so u,ie eine Kompaßnadel im irdischen Magnetfeld abgelenkt wird - dazu ist das galaktische

Magnetfeld zu schwach. Der Prozeß, den die Astronomen "paramagnetische Relaration"
nennen, geht folgendermaßen vor sich:

Die Staubpartikel werden durch Kollisionen mit Gasatomen in äußerst schnelle (ld/sec)
Rotation verseet. Nur jene Teilchen, deren Rotationsachse mit den Feldlinien des lokalen
galaktischen Magnetfeldes zusammenfällq können ungehindert rotieren. Nach Modell-
rechnungen bewirkt dieser Mechanismus, daß etwal0Vo der Staubteilchen ausgerichtet sind,

was mit den beobachteten Polarisation-sgraden gut übereinstimmt.
Die Beobachtungen der Polarisatiorurichtungen in der Milchstraße lassen ein deutliches
Muster erkennen; so ist das Licht aus niederen galaktischen Breiten parallel zur galaktischen

Ebene polarisiert.
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ERSCHETNLTNG SFOBI\{EN

Dunkelnebel

Sie sind die dichtesten Gebiete interstellarer Materie. Die Lichtabschwächung durch Staub

kann solche Ausmaße annehmen, daß alle in und hinter der Staubwolke liegenden Sterne un-

sichtbar werden. Tatsächlich fallen Dunkelwolken im visuellen Bereich nur dadurch auf, daß

sie etwas (Sterng helle Nebel) abdecken. Globulen nennen wir jene kompakten Dunkel-
wolken, die sich z.B. vor dem Hintergrund heller Gasnebel scharf abzeichnen. Diese Giobu-

Ien sind meist kleiner als 1pc. Die Astronomen nehmen an, daß in ihnen Sterne entstehen.

Die Sternentstehung selbst können wir im sichtbaren Licht wegen der gewaltigen Licht-
abschwächung der den Protostern einhüllenden Staubwolke nicht verfolgen. Im infraroten
Spektralbereich jedoch haberr die Astronomen schon einige Sterne gefunden, die eben erst

entstanden sind.

Eelle NeEel

Mehrere 100 helle galaktische Nebel sind bekannt; alle befinden sich in der Nähe der galakti-

schen Ebene. Wir unterscheiden vier Arten:
- Hll-Regionen
- Reflexiousnebel
- Planetarische Nebel
- Supernovaüberreste

HII-Regionen
Dies sind Gebiete, die sehr eng mit der Sternentstehung zusammenhängen. Lr den dichten
Materiewolken entstehen die Sterne. Anfangs bleiben sie in der dichten Staubwolke einer
Globule unsichtbar. Erst im I-aufe der Zeitblasen die jungen, heißen Sterne den Staub durch
ihren Strahlungsdruck und Sternenwind fort, sodaß sie sichtbar werden" In dieser Phase der

Sternentwicklung können wir die Herbig-Haro Objekte benbachten. Diese sind kleine
optische Emissionsnebel, deren Gas durch Stoßwellen, welche von einem starken Sternwind

(ca. 100km/s) verursacht werden, erhitzt wird und das deshalb leuchtet"

Die Bilder der Hll-Regionen zeigen ein chaotisches Dureheinander von Staubfetzen,

leuchtendem Gas und jungen Sternen. Diese heißen Steme i<lnisieren das Gas in ihrer Um-
gebung durch ihre UV-Strahlung, welches dann durch Fluoreszenz leuchtet. Der Bereich des

vollständig ionisierten Gases ist nach außen hin durch die Ionisationsfront scharf gegen das

umgebende neutrale Gas getrennt. Das ionisierte Gas hat eine Temperatur von ziemlich kon-

stant 104K. Diese Tatsache wird dem Sauerstoff im Nebel zugeschrieben: er wirkt als Ther-
mostat, da er die "überschüssige" Energie zu seiner eigenen Ionisation verwendet.
Irn Spektrum des Nebels seh.en wir vorwiegend Emissiclnslinien von H, He und O. Besonders

die Linien von O+ und 0+ * (O* + im grünen Spektralbereich, )=500,7nm und 495,9nm)
haben früher zur Annahme eines hypothetischen Elements "NebuUum" geführt, da man diese

Linien in irdischen l-aboratorien mit keinem bekannten Element identifizieren konnte. Heute
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wissen wir, daß es einfach daran lag, daß man die Umgebungsbedingungen (Druck, Gas-

dichte), wie sie im Nebel herrschen, auf der Erde nicht nachbilden kann.

Infrarotemission finden wir von 3pm bis 3000pm mit einem Ma:<imum bei 100pm. Dieses Kon-

tinuum ist Wärmestrahlungvon 30Kbis 300K\ryarnem Staub. Manche junge HII-Region ist

noch vollständig in Staubwoiken eingehüllt, sodaß sämtliche sichtbare und UV-Strahlung in
Wärme umgesetzt wird. Das hat natürlich eise sehr starke IR-strahlung ar Folge - bis zu 107

Sonnenleuchtkräfte wurden gefu nden.

Auch Radiostrahlung (u> lGHz) wird im Nebel frei. Die Ursache dafür ist Bremsstrahlung

aus Wechselwirkungen freier Elektronen mit den Gasionen.

Die Hll-Regionen dehnen sich mit enra lpc/l0§Jahren aus, verdünnen sich und verlieren sich

langsam im interstellaren Medium.

Reflexionsnebel

Sie treten hervor, wenn die Strahlung der Sterne nicht energiereich genug ist, um das Gas zu

ionisieren Das ist bei Sternen der Spektralklassen B und A der Fall. Die Strahlung der Sterne

wird an den Staubpartikeln gestreut, welche dadurch sichtbar werden. Da blaues Licht stärker

gestreut wird, erscheinen die Reflexionsnebel blau. Das Spektrum eines Reflexionsnebels

zeigt die glcichen Linien, wie sie im Spektrum des beleuchtenden Sternes auftreten.

Planetarische Nebel
Die Bezeichnung ist rein phänomenologisch zu verstehen und trägt einer gewissen AnOictr-
keit mit dem Anblick der Planeten Uranus und Neptun Rechnung. Die planetarischen Nebel

sind die sichtbaren 7*ichen für das Ende eines Stemes mittlerer Masse. Bevor der Stern ein
weißer Zwergwird, stößt er einen Teil (ca. 0,2 Sonnenmassen) seiner Atmosphäre in den

Raum ab. Starke Sternwinde von dem heißen Sternrest formen die Nebelmaterie. Abhängig

von ihrer Dichteverteilung entstehen die verschiedenen, meist jedoch symmetrischen Formen

der planetarischen Nebel. Die Gashülle dehnt sich mit etwa 20km/s aus, verdünnt sich und

vermischt sich schließlich mit dem interstellaren Medium. Etrra tSVo desgesamten Rück-

laufes an Sternmaterie in das interstellare Medium kommt von planetarischen Nebeln; das

sind etwa 5 Sonnenmassen pro Jahr in der Milchstraße. Im Stadiurn, wo der heiße (>+xtdf)
weiße Zwetgals Zentralstern die sich ausdehnende Gashülle durch seine UV-Strahlung ioni-
siert, können wir einen planetarischen Nebel beobachten. Oft finden wir mehrere konzentri-

sche, offenbar zu unterschiedlichen Zeiten vom Zentralstern abgestoßene Nebelhüllen. Im
Spektrum des Nebels treten neben den Emissionslinien von u.a. ionisiertem Wasserstoff,

Sauerstoff und Sticlstoff auch solche von Ne4+ und He+ auf. Die tlpische grünliche Farbe

der planetarischen Nebel kommt vom aveifach ionisierten Sauerstoff (O+ *;. Wir kennen

etwa 1000 planetarische Nebel; ihr Alter ist durchschnittlich 104Jahre. Der Bereich der

scheinbaren Durchmesser reicht von Bogensekunden bei den sternähnlichen planetarischen

Nebeln bis zu etwa 1" bei NGCY293 (Helixnebel).
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Suoernova-Reste

Die gewaltige Sternexplosion einer Supernova bewirkt eine Stoßwelle, die die äußeren

Schichten des Sternes mit ca.10000km/s in den Raum schleudert und die interstellare Materie

der Umgebung komprimiert. Die Temperaturen in der entstehenden Gasblase liegen über

106K Strahlung in allen Weltenlängenbereichen wird emittiert.ln der Nähe der Stoßfront

wird sichtbares Licht ausgesandt. Wahrscheinlich alle der schwereren Elemente als Eisen, die

im Universum existieren, sind bei Supernovaexplosionen entstanden und werden so dem

interstellaren Medium zugeführt.

STERNHAUFEN

Nach heutigen Vorstellungen über die Sternentstehung entstehen die Sterne in Gruppen und
nicht als Einzelsterne. Das Jeans-Kriterium gibt die Masse, die erforderlich ist, damit eine

Wolke interstellarer Materie instabil werden kann und kollabieren kann:

M > 3x1oa (T3ln)o's tlit"31

M... kritische Masse in Sonnenmassen

T ... Temperatur in Kelvin
n... Gasdichte in Atomen/cm3

Setzt man die Werte für verschieclene Wolken interstellarer Materie eirU dann erhält man

Werte arischen 30 Sonnenmassen für Dunkelwolken und 3000 Sonnenmassen für atomare
Wolken. Daraus wird ersichtlich, daß die Sterne üblicherweise in Gruppen entstehen-

Wir unterscheiden anischen drei Arten von Sternanhäufungeu:
- Assoziationen
- Offene Sterrhaufen, Galaktische Sternhaufen

- Kugelsternhaufen

Assoziationenund offene Haufen enthalten junge Sterne der Population I (Spiralarmpopula-

tion); beide treten manchmal gemeinsam auf. Sie bevölkern einen sehr schmalen Bereich um
die galaktischen Ebene. Kugelsternhaufen sind in dem etwa kugelförmigen Raum mit etwa
30kpc Durchmesser an finden, den wir unserer Milchstraße umschreiben können. Sie ent-
halten alte Sterne der Population II (Halopopulation).
Bedeutung fiir die Erforschung der Sternenturicklung

Allen Sternhaufen ist gemeinsam, daß sie Sterne enthalten, die nahezu zur gleichenZeit ent-
standen sind. Ebenso ist die chemische Z.usammensetzung aller Sterne eines Haufens gleich,
da sie alle aus derselben (recht gut durchmischten) Wolke interstellaren Materials entstanden
sind. Damit ist auch die Bedeutung der Sternhaufen ftir die Erforschung rler Sternennvicklung
klar: nur mehr die Masse des einzelnen Sternes ist variabel - die beiden anderen Größen
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(Alter und Chemie), die die Sternentwicklung bestimmen, sind Konstante für den betrachte-

ten Sternhaufen. Da auch alle Sterne eines Haufens annähernd in der gleichen Entfernung

von uns stehen, ist ihre (leicht zu messende) scheinbare Helligkeit ein direktes Maß für ihre

absolute Heltigkeit oder [ruchtkraft.

Assoziationen
Assoziationen sind lockere Gruppen sehr junger Sterne der Spektralklassen O und B,

weswegen sie auch als OB-Assoziationen bezeichnet werden. Sie sind keine gravitationell
gebundenen Getilde - die einzelnen Sterne verlieren sich in recht kurzer Zeit im Raum. Sie

befinden sich in den Spiralarmen unserer Milchstraße.

Offene Sternhaufen
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Scheinbare Verteilung der offeneo Sternhaufen. Galaktisehe Koordinaten; Mitte: l=0',
b=0". [Ut.4l

Insgesamt dürften etrrya 20000 offene Haufen in unserer Milchstraße existieren. Mehrere hun-

dert von ihnen bis in Entfernungen von etwa 3kpc kennen wir, von denen alle sehr nahe der
galaktischen Ebene stehen. Junge offene Haufen befinden sich wie die Assoziationen in den

Spiralarmen der Milchstraße. Je älter die offenen Haufen sind, desto häufiger treten sie in
größerer Entfernung von den Spiralarmen auf. Im Gegensatz zu den Assoziationen sind die
offenen Haufen gravitationell gebundene Gebilde - sie sind über lange Zeit beständig. Die
Bezeichnung rührt datrer,.daß wir die Sterne auch im Zentrum eines offenen Haufens einzeln

sehen können. Anders ausgedrückt: durch einen offenen Haufen kann man soansagen "durch-

sehen". Offene Haufen sind gar nicht bis wenig gegen ihr Zenrum hin verdichtet. In ihnen be-
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finden sich von einem Dutzend bis ru mehreren hundert Sternen. Sehr oft finden wir die

Sterne eines jungen offenen Haufens von Gas und Stauh umgeben, aus denen sie entstanden

sind.

Altersbestimmuns
5r*rrrn-

Farbindex (B-V) auf den wahren Farbindex (B-V)0, der der Spektralklasse entspricht, redu-

ziert werden karm.

Kugelsternhaufen
Wir kennen etwa 100 Kugelsternhaufen; die Gesamtzahl in unserer Milchstraße dürfte etwa

200 sein. Sie bevölkern den Bereich außerhalb der l\,Iilchstraßenebene; zrim Milchstraßen-
il |lol,* 150IItüLJ.

zentrum hin treten sie häufiger auf und werden nach außen hin irnmer seltener" Diese räum-

liche Verteilung hat zur Folge, daß sie, von unserem Standpunkt aus betrachtet, besonders

häufig in Richtung zum galaktischen Zentrurn auftreten. Etwa ein Drittel aller bekannten
Kugelhaufen befinden sich in ZVo du gesamten Himmelsfträche um das Zentrum der Milch-
straße irn Sternbild Schütze"
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Scheinbare Verteilung der kugelförrnigen Sternhaufen. Galaktische Koordinaten; Mitte:
l=0", b=0'. [Lit.4]

I!,t '{n) !0'a
man die scheinbaren Helligkeiten der einzelnen Sterne gegen die Spel*alHassen in
HRD ein, so läßt sich aus dem.Abknickpunkt" von der Hauptreihe und den Modellen

da.s Alter des SternhauJens bestimmen. Anstelle des HRD kann gleich-

das einfacher zu erstelleade Farben-Helligkeitsdiagramm (FHD) venuendet werden.
(s-% l.r

tf(il,.lit.[u RÜ
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Baumbahnen
Die Kugelsternhaufen nehmen nicht an der Rotation der galaktischen Scheibe teil - ihre

Umlaufbahnen um das Milchstraßenzentrumweisen alle möglichen Bahnlagen auf. Während

eines Umlaufes um das galaktische Zentrum kreuzt ein Kugelhaufen daher aveimal die

galaktische Ebene; dabei können ihm einzelne Sterne an seinen Randgebieten durch Gezei-

tenl<räfte entweichen. Tatsächlich finden rryir solche "Schnelläufer"-Sterne, die eine hohe Ge-

schwindigkeitskomponente senkrecht zur galaktischen Ebene aufireiseu.

Größe. Sternzahl und -dichte

Die Durchmesser der Kugelsternhaufen liegen etu,a nrrischen 7pc und 120pc. Ein Kugelstern-

haufen enthält arischen 100 (m0 und 1 000 000 Sterne. In seinem Zentrum ist er äußerst dicht

mit Sternen bevölkert - etwa 1000 Sterne pro Kubikparsec. Das ist 1000x mehr als in der Um-
gebung der Sonne. Nach außen hin nimmt die Sterndichte ab.

Alter und Chemie

Die Sterne in den Kugelhaufen unserer Milchstraße sind etwa gleichzeitig mit ihr entstanden

und sind entsprechend etwa 10 Milliarden Jahre alt. Diese Sterne weisen eine andere chemi-

sche Zusammensetzung auf als die meisten Sterne der galaktischen Ebene. Der Grund dafür

liegt darin, daß die Sterne der Ebene aus Materie entstanden sind, die von vorangegangenen

Sterngenerationen mit schweren Elementen angereichert wurde. Im Gegensatz dazr bestehen

die Sterne in den Kugelhaufen aus der "Urmaterie", die eben die chemische Zusammen-

setzung der protogalaktischen Wolke aufiueist. Entsprechend ann an schweren Elementen

sind die Sterne in den Kugelhaufen. Die Kugelsternhaufen in der Näihe des galaktischen Zen-

trums sind dabei die metallreichsten. Der Unterschied im Metallgehalt der einzelnen Kugel-

sternhaufenzeigt sich in der Form des FHD: Je metallärmer ein Kugelhaufen ist, desto aus-

geprägter ist sein horizontaler Ast zum blauen Spelrralbereich. Bei den metallärmsten

Kugelhaufen ist das blaue Ende dieses horizontalen Astcs stärker besetzt als das rote Ende.

Der hier verwendete Metallindex clrückt die Metallizität eines Kugelhaufens durch das Ver-
hältnis der Häufigkeit von Eisen zu Wasserstoff (Fe/H) relativ zur Sonne aus:

Metallindex = logro ( @e/H)*ugelhaufen / (Fe/H)ro*" ) [Lit.l]

Obwohl imZuge der Sternentwicklung große Men§eu Gas von den Sternen an ihre Umge-

bung abgegebenwerden, fehlt dieses interstellare Gas in den Kugelsternhaufen - nicht jedoch

der Staub, der in Form von Dunkelwolken auch in Kugelsternhaufen nachgewiesen werden

konnte. Es muß offenbar einen bis jeut ungeklärten Mechanismus gebeq der die Kugel-

sternhaufen von Gas reinigt, ihnen aber den Staub beläßt. Möglichenueise hängt dieser

Mechanismus mit dem Durchqueren der galaktischen Ebene zusalnmen.
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OB.IEKTBESCHREIBUNGEN

B(arnard) 33: Dunkelnebel

Pferdekopfuebel.

Ausdehnung 6'x4'.

AusbuchtunginderMittedeswestlichenRandeseinergroßenDunkelwolke,dievon

§ Orionis im Norden über 1o nach Süden reicht. Sie begrenzt den Emissionsnebel IC434 im
Osten. Für die visuelle Beobachtung äußerst schwieriges Objekt. Wurde 1889 von Pickering

auf photographischen Aufnahmen entdeckt.

B(arnardL$6: Dunkelnebel

Einer der auffälligsten Dunkelnebel des Himmels in einer sternreichen Milchstraßenwolke im
Schützen. 886 liegt am westlichen Rand des kleinen offenen Sternhaufens NGC6520. Die
Dunkelwolke erscheint als ein deutlicher, nahezu sternleerer Fleck.

B(arnard) 92: Dunkelnebel

Ausdehnungl2'x6'.
Liegl am Westende der Sternwolkelvl?l in der Milchstraße im Sternbild Schütze. Ein einzel-

ner Vordergrundstern 12.Größe steht ein wenig östlich der Mitte der Dunkelwolke. Der
östliche Rand erscheint scharf begrenzt.

B(.arnard) 133: Dunkelnebel

Ausdehnung 10'x3'.

Völlig sternleerer Fleck in der Milchstraße des Sternbildes Adler.

M42 NGC1976: HII-Region
Großer Orionnebel.

Entfernung ca. 0,5kpc. Masse ca. 10a Sonnenmassen.

Eines der schönsten Exemplare einer HII-Region. Schon mit freiem Auge als matter Nebel-

fleck im Schwertgehänge des Sternbildes Orion sichtbar. In einem kleinen Fernrohr zeigt der

prächtige Nebel eine auffällige grünfiche Fäirbung, die von den zweifach ionisierten Sauer-

stoffatomen herrührt. Die lonisationsquelle ist der Stern 01 Ori, ein Mehrfachsternsystem. Es

ist das berühmte "Trapez" im Orionnebel. Infrarotbeobachtungen zeigen einen dichten Hau-

fen aus 500 Sternen um das Trapez; nur ein Fünftel von ihnen sind auch im sichtbaren Licht

beobachtbar. Diese Sterne sind noch sehr jung, vielleicht nur etwa 100 000 Jahre. Der Haufen

liegt im Tantrumder dichten Molekülwolke OMC-1. Der sichtbare Nebel und die .C,; lkl,,,lo. (l,ud

Trapezsterne liegen an dieser Molekülwolke (und sind wahrscheinlich aus ihr entstanden) auf

unserer Seite. Wäre die Molekülwolke zwischen dern Nebel und uns, könnten wir weder den

Orionnebel noch die Trapezsterne sehen.

Durch eine Brücke aus intersteliarem Staub wird M43 von M42 getrennt. In Wirklichkeit ge-

hört M43 anm gleichen Nebelkomplex. Die bogenförmigen Filamente des Nebels lassen sich
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mit Fernrohren bis zu großen Entfernungen vom Trapez beobachten; mit einem Weit-

winkelokular betrachtet hinterltlßt die ganze Erscheinung dieses chaotischen Nebelkomplexes

mit seinen Dunkelwolken, jungen Sternen und leuchtendem Gas einen tiefen Eindruck heim

Beobachter.

M20 NGC6514: HII-Region * Reflexionsnebel

Trifidnebel.
Entfernung ca. 1,6kpe.

Er besteht aus anrei Teilen: der südliche Teil ist eine HII-Regiog während der schwächere

nördliche Teil ein Reflexionsnebel ist. Der Narne *Trifid'bezieht sich auf eine Dreiteilung

des südlichen Nebelteils durch Dunkelwolken. Der Zentralstern GC24537, ein Riese der

SpektralHasse 07, ist ein Mehrlachstern und die Ionisationsquelle des südlichen Nebelteils.

Der nördliche Teil von M20 wird von dem 7,4m hellen Stern HD164514, einem Überriesen

der Spektralklasse A5, beleuchtet. Auf lange belichteten Farbaufnahmen zeigt sich, daß der

Reflexionsnebel so ausgedehnt ist, daß er den Emissionsnebel einhüllt.

M8-N[C6523: HII-Region + Offener Slsrnhaufen

lagunennebel.
Entfernung ca. L,6kpc.

Eine helle HII-Region im Sternbild Schütze. Auffäilig ist eine Brücke aus Staub, die sich vor
dem Nebel spannt und ihn in zwei Hälften zu teilen scheint. Der hellste Teil des Nebels, ca.

30" groß, ist wie eine §anduhr geformt und wird im anglikanischen deshalb ats hourglassbe-

zeichnet.

Der offene Sternhaufen NGC6530liegt im östlichen Teil des Nebels. Seine Sterne ionisieren
den Nebel. Die Mitglieder dieses Sternhaufens sind alle sehr jung, diejenigen späterer

Spektralklassen als A0 haben die Hauptreihe noch nicht erreicht.

NGC7000: HII-Region
Nordamerikanebel.

Entfernung ca. 0,2kpc. Masse ca. 200 Sonnenmassen.

Schon mit freiem Auge kann man in einer klaren" durrklen Nacht diese hellere Stelle in der
Milchstraße im Sternbild Schwan sehen. Am besten ist der Nebel mit einem lichtstarken Feld-
stecher oder einern Kometensucher zu sehen. Wegen seiner großen Ausdehnung in größeren

Fernrohren kaum zu beobaehten. Die Ionisationsquelle dürfte ein Stern sein, der im visuellen
Spektralbereich um 20 Größenklassen geschwächt wird und im Infraroten bei 900nm ein
Stern 10.Größe ist. Er Iiegt zwischen dem Nordamerikanebel und dem benachbarten Pelikan-
nebel.
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M45i Offener Sternhaufen + ReflOxionsnebel

PIej aden, Siebengestirn.

Entfernung 0,13kpc. Alter 78 Mio Jahre. Sternzahl250.

Vielleicht der schönste offene Sternhaufen des Himmels. Ein auff$illiges freisichtiges Stern-

grüppchen im Sternbild Stier. Die Anordnung der hellsten Sterne erinnert an den Großen
Wageq weswegen er oft fäilschlicherweisc für den Kleinen Wagen gehalten wird. Mit freiem
Auge können gewöhnlich 6 oder 8 Sterne erkanntwerden; manche besonders scharfsichtige

Beobachter können sogar bis an 14 Sterne ausmachen. Am eindruclsvollsten sind die
Plejaden mit einem lichtstarken Feldstecher oder einem Kometensucher zu beobachten; mit
stärkeren Vergrößerungen und entsprechend kleiner werdendem Gesichtsfeld verliert dieser

Sternhaufen an Schönheit.

Der ganze Sternhaufen ist in einen Reflexionsnebel

eingebettet. Die Nebel erscheinen besonders um die '2

hellsten Sterne (diese sind alle Riesensterne der 0

Spektralklasse B) und sind auf Photographien sehr ?

eindrucksvoll. Die Nebel zeigendie Ausrichtung ihrer Mv

Staubkörner durch eine eigentümliche faserige Struk- 4

tur, welche besonders iu den Nebeln um die Sterne 6

Merope und Maiä auffäll.ig sind. Diese Struktur ähnelt

irdischen Cirrus-Wolken" Visuell sind die Nebel wegen I

der hellen Sterne schwer zu sehen"
- 0.4 0 0.4 0.8 t.z r.6

(B -vlo

M78 NGC206E: Reflexionsnebel

Die Staubmaterie dieses Nebels wird von avei Riesensternen der Spektralklasse B beleuchtet.

Die beiden Sterne sind eava 10.Größe und 53'voneinander entfernt. Der Nebel erscheint an

seiner NW-Seite schärfer begrenzt. Das Licht des näher am NW-Rand stehenden Steines

scheint durch dichte Staubmassen durch. Um den Nebel findet man einige sehr schwache rote

Sterne.

NGC7023: Reflexionsnebel

Dieser Reflexionsnebel im Sternbild Cepheus wird von HD2@775, einem Stern 7.Größe der

Spektralklasse B3e, beleuchtet.

M76 NGC650, §51: Planetarischer Nebe!

Kleiner Hantelnebel.

Entfernung ca. l,lkpc.
Zentralstern: 17m, Oberflächentemperatur 70000K.

In größeren Amateurfernrohren erscheint dieser schwache Nebel als avei matte Fleckchen in
1'Abstand voneinander, zwischen denen der T;':nfialstern 17.Größe steht. Auf langbelichte-

ten Auftrahmen erscheinen schwache ringförmige Nebelfilamente, die den Nebel umgeben

wie Magnetfeldlinien einen Stabmagneten. Die Ursache für diese ErscheinungBform dürfte

,

$o
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möglicherweise tatsächlich das Magnetfeld des Zentralsterns sein, von dessen Oberfläche

fortge schl eudertes Plasma den Magnetfeldli nien fotgt.

NGC2392r Planetarischer Neb+l

Eskimonebel.

Entfernung ca. 0,9kpc.

Z-entralstern: 10,5m, Oberfl ächentemperatur 40000K Spektrum 07.
Der helle Zentralstern wird von einer hellen ovalen Gashülle (19x15") umgebeu Deren sicht-

bare Strukturen erinnern an ein menschliches Antlitz. Ein äußerer, schwächerer Ring von

etwa der doppelten Größe wird erst in großen Fernrohren (40cm) sichtbar.

M9J NGC3587r Ptanetarischer Nebel

Eulennebel.

Entfernung ca.0,4kpc.

Zentralstern: 16m, Oberfl ächenternperatur 85000K.

Wegen seiner geringen Flächenhelligkeit kein leichtes Objekt. [.ord Rosse fand bei seinen

Beobachtungen im Jahr 1848 eine Ahnlichkeit des Nebels mit dern Gesicht einer Eule - zwei

dunklere, kreisrunde Stellen im Nebel, in denen Rosse jeweils einen schwachen Stern sah -

die Augen der Eule. Der schwächere der beiden Sterne komte später nicht mehr identifiziert
werden.

M57 NGC6720: Planetarischer Nebel

Ringnebel.

Entfernung ca. 0,6kpc.

Zentralstern: L5m, kontinuierliches Spektrum, Temperatur 100000K.

Ein heller ovaler Ring, dessen Inneres schwach leuchtet. In größeren Fernrohren ist eine
streifenrörmige Struktur des Ringinneren an beobachten. Mit großen Fernrohren gemachte

langbelichtete Aufnahmen zeigen mehrere konzentrische Schalen bis hinaus anm dreifachen
visuellen Durchmesser des Nebels. Das deutet darauf hin, daß mehrere zeitlich getrennte Ab-
stoßungen der Materie vom Stern erfolgt sind. Aus IRAS-Beobachtungen fanden
Greenhouse, Hayvard und Thronson (Univ. Wyoming, 1988), daß im Ring enva 1000mal
mehr kühler Staub vorhanden ist als durch den expandierenden Nebel aus der interstellaren
Umgebung asaürmengefegt werden hätte können. Dararrs läßt sich schließen, daß der Staub

im Nebel selbst entstanden ist. Auch findet sich molekularer Wasserstoff im Nebel.

M27 NGC6E53: Planetarischer Nebel

Hantelnebel.

Entfernung ca. 0,3kpc.

Zentralstern: 14m, Spektrum 07, Temperatur 85000K.

Schon ein kleines Fernrohr zeigt die etwa rechteckige Form des Nebels. In größeren Geräten
(40cm) ist neben der Hantelform auch die schwache äußere Hülle des Nebels sichtbar.
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Ml NGC1952: Supernovarest

Krebsnebel.

Endernung ca.Zkpc.

Rest einer Supernov4 die im Jahre 1054 von chinesischen Astronomen beobachtet und be-

schrieben wurde. Der Nebel wurde 1731 wn dem englischen Amateurastronomen John Bevis

entdeckt; unabhäingig davon fand Charles Messier den Nebel im Jahre 1758. In den meisten

Amateurfernrohren wird wenig mehr als ein diffuses Iängliches Wölkchen zu sehen sein - die

eindrucksvolle Struktur des Nebels mit seinen verästelten Filamenten ist nur mit sehr großen

Fernrohren oder photographisch erfaßbar.

Die Exparsion des Nebels wurde aus zeitlich auseinanderliegenden Beobachtungen an0,2"

pro Jahr im Mittel bestimmt. Aus der Entfernung und dem scheinbaren Durchmesser ergibt

sich daraus ein Alter von etwa 900 Jahren

Die Strahlung aus dem amorphen Teil des Nebels ist polarisiert; wir wissen, daß es sich dabei

um sogenannte Synchrotronstrahlung handelt. Diese entsteht, wetrn sehr schnelle (fast Licht-
geschwindigkeit) Elektronen in einem Magnetfeld abgelenkt werden. Das Spektrum dieser

Strahlung ist kontinuierlich (es zeigl keine Absorptions- oder Emissionslinien) und reicht vom

Radiowellenbereich bis zu den Gammastrahlen.Im Zentrum des Nebels befindet sich ein

Neutronenstern, der auch ein Pulsar mit einer Periode von 33ms ist. Dieser Neutronenstern

"pumpt" durch seine Rotation und sein mitrotierendes Magnetfeld die Eneryie in den Nebel.

Dadurch wird die Rotation des Sterns langsamer. Berechnungenrnigery daß die Abnahme

der Rotationsenergie tatsächlich mit der beobachteten Strahluugsenergie übereinstimmt. Die

Filamente leuchten vor allem im roten Ucht der Ho-Linie; die Ionisation der Materie in den

Filamenten erfolgt durch die energiereiche Strahlung aus der amorphen Nebelmasse.

NGC 695Q 6992, 6995. IC1340: §upernovarest

Cirrus-Nebe1.

Entfernung ca.0,5kpc.

Die einzelnen Segmente des Nebelkomplexes befinden sich in einem etwa kreisförmigen

Himmelsbereich von etwa 2,6o Durchmesser. Das hellste Nebelsegment ist NGC6992. Es ist

schon in einem Feldstecher zu sehen, dunklen Himmel vorausgesetzt. Die anderen Segmente

sind schwieriger zu beobachten, arn leichtesten noch NGC6960 der den Stern 52 Cygil zu be-

riifuen scheint. Tatsächlich ist dieser aber ein Vordergrundstern, der mit dem Nebel nichts zu

tun hat. Dieser Stern 4.Größe stört durch seine Helligkeit die Beobachtung des Nebels. Schon

in einem 20cm-Fernrohr zeigt sich die interessante filamentartige Struktur der helleren

Nebel. Die Supernova, die den Nebel erzeugt hat, dürfte vor etwa 40000 Jahren orplodiert

sein. Bis heute konnte der Stern, der von der Supernovaexplosion überblieb, nicht identifiziert

werden.
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NGC869. 884: Offener Sternhaufen

h+y Persei.

Entfernung: NGC86 9 ca. 2,2kpc ; NGC884 ca. 2,3kpc.

Alter: NGC869 5,6Mio Jahre; NGC884 3,2Mio Jahre.

Der doppelte Sternhaufen im Perseus ist schon mit freiem Auge als avei schwache nebelige

Fleckchen avischen Kassiopeia und Perseus zu sehen. Schon Hipparchos und Ptolemäus be-

schrieben dieses nebelige Fleckchen. Mit einem Gesichtsfeld von mehr 1o kann man beide

Sternhaufen auf einmal beobachten. Die beiden Sternhaufen liegen in der OB-Assoziation

mit der Bezeichnung Per OB1. Diese hat einen Durchmesser von 6o und enthält 9 Sterne der

Spektralklasse O und 56 Sterne der Spektralklasse B.

NGC869 enthält etwa 400 Sterne; der hellste Stern ist 6,5ü hell. NGC884 hat etwa 300

Sterne; hier ist der hellste unter ihnen 8m hell. Beide Sternhaufen zeigen eine starke Kon-
zentration zum Zentrum hin.

Mv

-8

-6

-4.

-2

o

Z

4

FHD von h+x Per und der Assoziation Per OB1.

M37 NGC2099: Offener Sternhaufen
Entfernung ca. 1,4kpc. Alter 300 Mio Jahre. Sternzahl

150,9,2m..1e5..
Ein sehr schöner Sternhaufen für Fernrohre jeder

Größe. Er ist der Eindrucksvollste der drei hellen
offenen Sternhaufen im Sternbild Fuhrmann. M37 ist
ntmZentrum hin nur schwach konzentriert.
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M67 NGC26E2: Offener Sternhaufen

Entfernung ca.0,8kpc, Alter 3200 Mio Jahre, Sternzahl

500,9,7m..16m.

Der sternreiche Haufen ist zu seinem Zentrum hin nur

schwach konzentriert.

Er ist einer der ältesten bekannten offenert

Sternhaufen und steht sehr weit von der galaktischen

Ebene entfernt.

Mll NGC6705: Offener §lernhaufen

Entfernun g cu 1,7 kpc ; Alter 220 Mio Jahre ; Sternzahl

500, 11m..14m.

Dieser Sternhaufen bieten einen wunderschönen

Anblick schon in kleinen Fernrohren von 5cm Durch-

messer. Gottfried Kirch (Berlin) entdeckte den Haufen
im Jahre 1681. Die Sternkonzentration zum Zentrum

hin ist bei M11 eine der stärksten, die wir bei offenen

Haufen finden.

M3 NGC5272: Kugelsternhaufen

Entfernung l0kpc; Metallindex -7,66.

Messier entdeckte diesen wunderschönen Sternhaufen

im Jahre 1764. Schon in einem kleinen Feldstecher ist

er als mattes Wölkchen zu sehen. Ein l0cm-Fernrohr
zeigt schon die äußeren Bereiche des Haufens in Ein-

zelsterne aufgelöst. M3 enthält besonders viele ver-

änderliche Sterne des §ps RR Lyrae.

M13 NGC6205: KU$:lsternhaufen

Entfernung Tkpc; Metallindex - 1,65.

Der berühmte Kugelsternhaufen im Herkules wurde

zuerst von Herschel im Jahre 1715 erwähnt. Die hell-

sten Sterne sind rote Riesensterne und erscheinen etwa

11m hell. Manche Beobachter berichten über eine

dreiarmige dunkle Stru}tur in ihm. Die Mitte der drei

dunklen Streifen, die den Haufen durchsetzen, ist

etwas vom Haufenmittelpunkt gegen Südosten ver-

setzt. Auch auf Photographien kann die einem drei-
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lg.Fortsetzung Referat: Interstellare Materie und Sternhaufen

flügeligem Propeller ähnelnde Struktur ausgemacht

werden, sofern diese dafür gerade richtig belichtet

sind. Es handelt sich dabei wahrscheinlich, ähnlich wie

bei den Sternketten, urn einen physiologischen Effekt:

wir versuchen, in zutälligeu Strukturen geometrische

Formen zu finden

M15 NGC7078z Kueelsternhaufen

Entfernung 9kpc; Metallindex -2,L5.

Er wurde im Jahre 1.745 von Maraldi entdeckt. Dieser

Kugelsternhaufen zeigt eine Abplattung besonders in

seinem dichteren inneren Bereich, welche auf seine ei-

gene Rotation zurückzuführen ist. An der nordöstli-

chen Seite, etwa 30" vom Haufenzentrum entfernt be-

findet sich ein planetarischer Nebel (mpnot 13,8m;

Durchmesser 1"), der tatsächlich dem Sternhaufen

angehört.
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Gastvortrag s

Strukturuntersuchungen der MilchstraBe mit
Hllfe photographischer Flächenphotometrie

Das hier vorllegende Manuskrtpt ist ein liberarbeiteter Teil metner Dissertatlon,

welche ich unter obigem Tttel an der Ruhr-Universltät Bochum veröffentllcht

habe. Da der Text zu anderm Zweck als dem Vortrag verfasst worden ist, be-

steht keine vollständige ldentltät mit dem Vortrag.

Stefan Klmeswenger

Inhdtrvcnatcünla

0. Elnleitung

l. Messungen und Datenmaterial

2. Reduktion der Daten

2,1. Gerätetechnische Effekte

2.2. Korrektur ftir atmosphärische Effekte

2.3. Korrektur ftlr extraterrestrische Störungen: das Zodiakalllcht

2.4. Fehler der Photometrle

2.5. Verglelch mlt anderen B-Photometrien

3. Das Erschelnungsbild der Milchstraße

I

I

3.1. Dle globale Struktur

3.2. Die lokale Stnrktur

6

t2

16

t9

2t

29

3t

35

39

23

27

4. Vergletch mtt Galaxienmodellen

4.1. Ansatz zu Galaxlenmodellen

4.2. §tandardmodelle aus der Llteratur
4.3. Modlflkatton der blshertgen Modelle

5. Ausblick

Llteraturverzeichnis



l.Fortactzung Gastvorträg; §trrrkturuntereuchungän dcr MtlchatraBe ralt
Hllfe photogrrphlscher Flächenpotometrla

0. Etnlcütung

Dle Entschltisselung der Struktur unserer Galaxls lst elnes der Hauptzlele der

modernen Astronomie. Neben den Untersuchungen an Etnzelobfekten ( zum

Belsptel Hll-Reglonen oder elnzelnen fungen Sterned ist dle Fl?tchenphotometrle

elne wlchttge Methode, um dte Elgenschaften und den Aufbau der MllchstraSe

zu erkennen. Ohne die lnterstellare Extlnktlon wilrde eine Flächenphotometrle,

da Flächenhelliskeiten entfernunssunabhängie slnd, dte Eigenschaften der

gesamten Galaxis unverfillscht wlderspiegeln. Daraus kann man schon erkennen,

daß etne Flächenphotometrle zur Bestimmung globaler Parameter der Mllch-

straße besonders gut geelgnet ist. Durch den Elnfluß von lnterstellaren

Dunkelwolken wlrd einerselts ln manchen Reglonen auch noch dle Untersuchung

dieses Staubes und seiner Elgenschaften im optischen Llcht mögltch (Mattlla

1970, Setdensticker et al. 1982, Seldensticker 19871, andererselts dle Relchwelte

der Flächenphotometrle eingeschränkt und die Interpretation lhrer Ergebnlese

kompltzlerter gemacht.

Dle ersten Isophotenkarten der Mllgbstraße bemhten auf der Integration von

Sternzilhlungen (Roach & Megtll t96l) und elnfachen photographlschen Photo-

metrlen (Pannekoek & Koelboed 1949). Photoelektrlsche Arbelten, begtnnend mit

Elsässer & Haug (1960), und später besser durch §mfth, Roach & Owen (1970)

lm vlsuellen Llcht, Pflelderer & Mayer (1970 lm ultravloletten Llcht und Classen
(1976) tm blauen Llcht, haben Probleme mtt der Abtrennung der Komponenten

des Nachthlmmels. Besonders das Luftleuchten (Airglow) schwankt klelnräumlg

sehr stark. Da dle verursachenden Luftschlchten ln elner Höhe von etwa t0okm

schnell dahlnziehen, hat dleser Effekt bei den kuzen "Bellchtungen' der

klelnen Blende eines lichtelektrischen Photometers starke Auswlrkungen, ist
aber bet den langzettlgen Beltchtungen auf den Photoplatten unerheblich.

l. Mceruaeeu und lhcondctld

Dle Kugelsplegel kamera:

Die Kugelsplegelkamera wurde von Henyey und Greensteln (slehe Eaton und
Code 19771 ln dle Astronomle elngeftlhrt. Ein sph?irlscher §plegel tn KomblnaHon

mlt elnem Teleobfektiv ermöglicht eine scharfe Abbildung großer Raumwlnkel-
berelche. Dlese Kamera wurde damals zur Photographte des Gegenschelnes des



2.Pota,set;zung Gaatvortrag: Stflrktu nntersuchungen der Mllchstra8e rnlt
Hr'lfe photographlscher Fllchenphotornetrlc

Zodtakallichtes, HII Regionen, sowie der Milchstraße lm lnfraroten Licht einge-

setzt. Dte dabel erzlelten Auflösungen waren schlechter als ein Grad. Pannekoek

(l93ll, sowie Pannekoek und Koelbloed (1949) verwendeten ebenfalls als Kamera

mit geringer Auflösung eln System außerhalb des Fokus filr ihre Isophoten-

karten der Galaxls. Dlc &bct cntstendtmn lrophotcn wudm fart durchrugr
euc,h heute noch bat §ternatlartcn vürrenfu,.
Dle nun fllr die Aufnahmen der Platten der vorliegenden Arbett eingesetzte

Kamera lst eine Entwicklung'des Astronomlschen Instituts der Ruhr-Universität

Bochum (Schlosser 1972; Schlosser und Schmidt-Kaler 1977; Schmidt-Kaler et.al.

1983). Sie ermöglicht wesentlich bessere Auflösungen und damit erst eine gute

Flächenphotometrie.

Abbildung 1.1. zelgt den schematischen Aufbau der Kamera. Der Hauptsptegel

hat einen Durchmesser von 30 cm und elnen Krtimmungsradius von 22.5 cm. In
elnem Abstand von etwa B4cm befand sich ein Zetss-UV-§onnar l:4.3 rnit einer

Brennweite von 10.7 cm an drei Streben. Daraus ergab slch elne effektive

Brennweite der Kamera von 19 mm ( Beck, 1975 ). Der erfaßte Htmmelsberelch

war dabel 1450, welcher ln einem Bild von Scm Durchmesser auf der Platte

abgeblldet wurde. Der Vorteil der Bochumer Kugelsplegelkamera llegt in der hohen

Schäirfe bet glelchzeltig hoher Homogenität der Ausleuchtung.

at., ,u
l al--r----------{

& i.l. Flan
l,a.ta.Ld

tlrfü

D,,r,

all

Affi.1.1.: Prinzlpteller Aufbau der Kugelspiegelkamera (slehe auch Schmldt-Kaler

et.al. 1983). (Längenangaben in mm)



S,Forteetzung Gaetvortrag: Strukturuntereuchungen dar Mllchstraßc mlt.
Hllfe, photographtncher Ftächenphotometrle

ET A - E tch s pekt ro g rap h :

Der ETA-Etchspektrograph auf La Sllla vvurdd dazu yerwendet, elne wellen-

längenabhängige Untersuchung der Schwärzungseigenschaften der Platten zu

ermögllchen. Dabei wurde bei den B-Ptatten etwa ein Berelch von 380 bts

520 nm mlt elner Dispersion von 41.2 A,/mm abgeblldet. Quer zur Dlsperslons-

richtung wurde dle Intensität tn §tufen von ie etwa 1.25 mm Breite varilert.

Dabei sind dte Etnteilungen in Schrttten 
"on 

I/1.,= tf/a mlt n. [l,l3h erfolgt.

Als Datenträger wurde dleselbe Emulslon aus demselben Stapet wle bel den

jeweils zu eichenden Aufnahmen des Hlmmels verwendet. Um dle Untformttät der

Daten zu gewährlelsten, wurde der Entwlcklungsvorgang ebenfalls gletchzettlg

durchgefl,lhrt.

Llchte I ektrtsche Etchmessungerr,

Zur Absolutelchung wurden wäihrend der Aufnahmen ltchtelektrfsche Messungen

mtt dem Photometer .des Bochum*Teleskopes In La Silla (§chmidt-Kaler &

Dachs 1969) aufgenomrnen. Dabel wurden einerselts Durchläufe durch'Gebtete

mlt hohen Gradlenten in der Milchstraße, andererselts Messungen des Luft-
leuchtens (Airglowl ln Gebieten geringen Einflusses der Mtlchstraße und des

Zodiakallichtes durchgeftihrt. Für fede der zur Messung ausgew?ihlten Platten

exlstleren solche Messungen. Diese Daten stnd auf §chrelberstreifen aufge-

zelchnet, wobei auf ;edem Streifen mehrere Messungen mit unterschledllcher

Fitter- und Zweckabfolge enthalten sind.
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500

300

100

-70
Deklination 6 / o

Abb.l.3.: Auschnltt aus elnem lichtelektrlschen Durchlauf der Nacht vom 29. auf

den 30.3.197t . Der Berelch durchschneldet von Süden nach Norden dle

bekannte Dunkelwolke Kohlensack beim §tundenwtnkel a = 12h49n'.

Dtgttaltslerung

Zur weiteren Verarbeitung der Messungen mllssen dlese in elne flir den Rech-

ner verständllche Form gebracht werden. Dieser Prozess der Dlgttalisterung

wurde bel den photographischen Platten mlt Htlfe der Meßmaschlne PDS 2020

(Ehotometric pata §5rstems) des Astronomischen Instltutes der \Vestf?iltschen

Wilhelms-Unlversltät in Münster lm Zeltraum Juli 1987 bis Juni 1988 durchge-

fUhrt. Dfe Abblldung 1.4. zelgt schematisch den Aufbau der Maschlne. Das Licht

der Halogenlampe (15O W) wlrd mlt Hilfe einer Faseroptik zum optischen

System Ol mit der Blende Bl transportiert. Der Lichtstrahl durchdringt dann dte

auf dem mechanisch bewegbaren Tisch T liegende Photoplatte P. Hternach wlrd

ilber das optische System 02 mtt der Meßblende 82 auf den Photomulttplier M

abgebildet. lVälhrend die Vortlende Bl bewlrkt, daß nur der zu messende Teil

der Platte beleuchtet ist und somit Streulicht von seltlichen Teilen vermleden

wlrd, ist dle Messblende BZ (zusarnmen mlt der Posltioniergenauigkeit des

Tlsches T) das dle geometrische Auflösung llmltierende Element. Das Slgnal

des Multiplters wlrd ln elnem speztell in Mllnster entwlckelten sechsstufigen

Verstärker mlt logarlthmlscher Kennlinie verstäirkt. Eine gertnge Totzelt des

(Do
@

cr=t2h4gm



S. Fortretzung Gactvortrag: Strulduruntersuchungcn der Mllchstra8e rrlt
Htl fe photogiraphlscher Flächenphotortretrle

Verstärkers tst für große Datenmengen äußerst wichtlg. Ist dte Totzelt zu

groß, *ird das Bild belm Abtasten (Scannen) mtt bls zu 20rQmm/sec, was bel

der Maximalauflösung von 5 pm elnem Datenstrom yon 40000 Messungen/sx

entsprlcht, belm tlbergang der dunklen Geblete elner Platte auf hellere (Faktor

tm Lichtstrom bis zu 105) vertchmlert. Der anschlteBende Analog-Dlgitalwandler

A/D überglbt mit elner Genauigkelt von 12 bit die Daten an den Rechner Perkln

Elmer 3220. Von dort wtrd dtrelct auf eln Magnetband gespeichert. Die Auf-

lösung ist dadurch bestimmt, daß die Zlelsetzung der Photometrie 0.25 x 0.25

Grad betragen sollte. Die entsprlcht etwa 85 x 85 pm auf der Photoplatte. Um

dlese Auflösung später tatsächltch zu erhalten, wurde dle Auflösung belm

Dlgttaltstenen zu 50 x S0 Um Bewählt (Blende BZl, entsprechend 0.14 x 0.14

Grad am Himmel.

Dle 12 btt Daten - dies entspricht dlskreten Stufen von 0 bts 4O95 - wurden ln

dem, ln der Astrophysik welt verbrelteten, FIT§-Format ($exible lmage lrans-
port §ystem) (Wells & Greisen, l98l) auf Magnetblindern gespelchert.

it

g2
B2

T

o
/F^\-

Abb.1.1: §chematlscher Aufbau der PDS (stehe Text)

o1



6.Fottsetzung Gartvortrag: Sttllkturrrntersuchungen der Mtlchatraße ralt
Htlfe photographtschor Fllchenphotometrle

2.nr&ttlon:

Dle nach der Digltalislenrng gewonnenen Daten müssen noch von elner Rethe

von §töreffekten befrelt werden. Diese Teilen sich lm wesentlichen ln dtei

Gmppen:

1. Gerätetechnlsche Effekte

2. Atmosphäirlsche Effekte

3. Interplanetare Effekte

Ich wtll nun hier diese Effekte in der Reihenfolge, ln der Sie zu behandeln slnd

beschretben.

2.1. Gcrütctrchnlrche EffGkts

Photo grzp ht sc he Elch u n g :

Methode zur Umwandlung ln telatlve Intensltliten

Dle PDS kann keine [ntensitäten des Llchtes, wle es auf dle Photoplatte gefallen

ist, messen, sondern nur sogenannte Dichten ßN§I Standard PH2.19-1959).

D = - log (ll./ lEl

Dabel ist I= die Intensttät des einfallenden Ltchtes und I, dle des durch die

Platte durchfallenden Llchtes. Zur Umwandlung der Schwärzung D der photo-

graphlschen Platten in relatlve Intensltäten wurden die Eichbezlehungen aus den

ETA-Platten verwendet.

Nach elngehendem §tudtum der Llteratur wurde das Verfahren der 'Baker

Densities' (Baker 1925; de Vaucouleurs 1968; Bursteln t979; Kormendy 1980), das

weit verbreltet lst, nicht angewandt. Vlelmehr wurde eln Formallsmus zur

Lösung der H&D Kurve (Hurter & Drtffteld 1890), welche die ntchtllneare

Bezlehung von Dlchte D gegen etngefallene Intensltät I beschrelbt,

verwendet, der von Moffat (19691 aufgrund theoretlseher Betrachtungen des

Strahlungstransportes in photographischen §chichten (§eboldt 1973) mlt Unter
stlltzung experimenteller Daten entwickelt worden lst:

,"* (A) = c1 tog ( roc 
(D- Dr) - l )



7,?otaaetzung Gastvortrag: Stnrkturunterauchungen der Mllchetraße rrlt
Hllfe photographlcchcr Flächenphotornctrle

Hlerbel lst D dte gemessene Dlchte auf der Photoplatte iur den beltchteten

§tellen, und Df dte des chemischen Schleters der Platte an unbellchteten §tel-

len.

Nun lst dle Beltchtung der ETA-Platten noch mit der wellenlängenabhänglgen

unbekannten Größe I(I) der Lampe des Spektrographen tibertagert. Somtt müBte

ftir jede Wellenl?inge tr elne eigene Kurve erstellt werden und hernach dle
-echten" Plattenparameter c, und G mlttels elner geelgnet gewlchteten Durch-

schnlttsbtldung gewonnen werden.

Bei der Mtttelung von Parametern mehrerer Schwärzungskurven treten Probleme

auf. Inwtewelt werden dle Parameter einzelner Kurven durch eine gerlnge Punktezahl

(oft sogar nahe der Bellchtungsgrenze ) und der sich daraus ergebenden

hohen Fehler überbewertet ?

Berelts Burstein ll979l und Kormendy (1980) schlugen vor, dte Genaulgkeit

durch Mtttelung in einer gemeinsamen Ausgletchsrechnung aller Punkte aller

Kunren zu verbessern. Davoust (1981) führte solch eine Ausglelchung mlt elner

auf Baker (1925) basterenden Llnearlslerung vor.

Er verwendete

loe (I1,;) = n log (o, ) + log {It) mit o= lOD-Dr -l

wobel ftir alle Datensätze verschledene Nullpunkte f als Parameter verwendet

worden sind.

Dieses Verfahren wurde nun auf die Formel von Moffat (1969t enreltert,

log ( l;/ = co,l * cl log ( l0G(D-Df) - t )

wobei dle Parameter co,; den wellenlängenabhilngigen Gang der Lampe darstel-
len.

Daraus ergibt sich

NA N(')..
g(co,l,cl,c)=;ä 

ä'L"o,, 
+ cr los ( loc(D(t'i)-Dr) - l) - log (r,,1 ]'

uroraus slch in weiterer Folge eln nlchtlineares Glelchungssystem mit l+2

Gleichungen und ebensovlelen Varlablen erglbt:
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f-= dB
t d",

fz= ög
ÖG

f t..z=
0.g.

d 
"o,,

F = (ll )='
f3

Dleses §ystem wurde mittels eines klassischen Newtonverfahrens ohne Däm-

pfung mit exakter Jakobt-Matrix (Engeln-Müllges & Reutter 1986) berechnet.

Dte Abblldung 2.1. zeigt dle Ausglelchung f,llr alle Eichplatten und Abbtldung

2,2 dte Daten elner typischen Eichplatte. Die Lösungsparameter fUr alle Etch-

platten shd tn Tabelle 2.1. zusammengefa8t. Dabet kommt den Parametern co,;

kelne Bedeutung zu, da dlese im Rahmen der Atrsoluteichung ln Elnhelten von

Sl0B exakt bestlmmt wurden.

o*
Äz.o

1.5

1.O

0.5

0.0 -2.A -1 0.5
log(l/ls)

Abb.2.1.: Eichkurryen dlverser Platten, normlert auf ein gemeinsames co.

Dle Kunen wurden alle relatlv zu 839 in log(I./Io) um je 0.4 Elnheiten

verschoben

F.+
(It

o)(rt(o
(o
(o

a

!
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H ll fe photo graPhtschcr Fl itchenphotorrctrle

Tü2.1,: Parameter aus den Ausgleichungen der ETA-Platten

Platte cl G co,i (I [nm] )

839

B.47

866

8,67

868

0.4968

0.7333

0.5130

0.4985

0.6730

o.9142

o.4919

l.0lo9

t.t847

0.7800

1.77

t.93

2.47

1.47

t.62

2.O2

1.15

2.e4

1.10

1.15

1.39

0.99

2.s7

0.95

0.95

t.l7

0.84

2.U

o.B3

0.78

0.99

o.7l

1.86

o.72

0.64

0.84

0.61

1.63

0.52

o.7t

o [z]

4.2

5.4

3.8

4.7

6.8

1.88 1.57 1.33

t.27

1.37

1.61

ö
Io
o
.c
.9o

4

3

2

t

0 4000 0 5200 0
Wellenlänge / A

AhM.Z; Wellenlängenl?lngenkaltbrterte ETA-Etchplatte am Belsplel der

Platte B39. (Nur fede zwelte §tufe tst ln der Abblldung eingetragen)

Randabfall des optlschen Systems

Bei fedem optlschen System tritt der Effekt des Randabfalles - elnes Intensitäts-

abfalles bei höheren Elnfallswtnkeln g ln das optlsche §ystem - auf. Bet etnem

System aus "ldealen" Linsen würde dies elnen Abfall nach cos4(q) bedeuten. In

unserem Fall wäre dles ein Abfatl um 77.. Nun lst fedoch belonders das UV-

§onnar kelne 'ldeale" Llnse. Dlese Effekte können prakttsch nur experlmentell

erfaßt werden. Schnelder (1985) ftihrte mtt Hllfe einer Relhe von versclrleden

lang beltchteten Platten elne solche Messung mtt dem UV-Sonnar durch. Dabet

ergab stch die Bezlehung

I=Io(r-.*o)

wobel I die auf der Platte auftreffende Intensltät und Io dte ursprilngllche
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Intensltät darstellt. Dte beiden Parameter a und b wurden durch Ausglelchung

von Meßpunkten ermlttelt. Dle Funktion, dle auf den ersten Blick völlig anders

als dle theoretlsche Beziehung cos4(9) aussieht, stellt elne Anpassung der

Relhenentwicklung

cosa{g) = I - zez ( q [rad])

dar. Das Ergebnis für a und b wurde von §chneider (1985) übernommen, da

dlese Effekte reln geometrlscher Natur slnd, und daher der unterschledllche

Wellenlängenberelch (U bet Schnelderl nicht lns Gewlcht ftillt.

a = 0.00664

b = 1.458i!

(bet .p [o] ] bzw. a = 2.43321 (bet 9 [rad] )

Dies flihrt zu elnem maximalen Randabfall von 2D4. lm Vergleich dazu würde

ein klassisches Weltwinkelobjektlv mit l45o Btldfeld elnen Abfall um 99.2X

haben.

f(q)
t.t

t.,
+

l,!

!.7
go

Abb3.8.: Daten und Ausgleichung des Randabfalls nach Messung von Schnelder
(9=l4o entspricht 72?5 am Himrnel)

Absolutetchung

Zur Bestlmmung der Nullpunktparameter der §chwärzungskurven wurden

glelchzeitig mlt den photographischen Aufnahmen photoelektrische Messungen

der Mllchstra8e ln schmalen Strelfen mlt relatlv hohem Kontrast vortenommen.

Dlese Messungen (lm welteren als Durchläufe bezelchnet) ltegen ftir alle

Platten außer 837 (trei dleser Platte war der Durchlauf ganz am Rand) vor.
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Bel elner Gegenilbersteltung der relatlven Intensltäten auf der Platte und den

absoluten Intensitäten der Durchläufe wurde glelchzeltlg eln weltertr,

nnabhlnslgcr Tcet dcr Sc@ nüglF-h - dh Gcrldc rnro druü
den llrepnurg vurlaufcn" Abbtldurtg 2.4. zelgt uns elne typtsche Gegenllberstel-

lung der relativen photographlschsn Intensttät ( I.* ) gegen dte der ltchtelek-

trlschen Durchläufe (lBL) an Hand der Platte 843, bet der der Durchlauf lm

Berelch des Kohlensackes durchgeftthrt worden lst. Dte §telgung der Geraden

ist der noch gesuchte §kalenfaktor ftir das photographische §ystem.

-c
§ rzoo

800

400

100 200 300 400 500 sloB
l(el)

Abb2.1.: Photographlsche Begen photoelektrlsche Helllgkelten. Dle Gerade muß

bei korrekten Schwiirzungskurvenparametern lmmer durch den Null-
punkt verlaufen. Die Steigung ergtbt den gesuchten Parameter der

Absolutelchung. DIe Streuung erglbt slch vor allem durch elnzelne helle

Sterne aufgrund der unterschledltchen Verbreitenrngsfunktion der Kamera

und des Bochum-Teleskops.

Es ergibt slch im Mlttel eln eln Fehler ail* = O.AT2 und eln dld, , l. lVelters

lst der Mittelwert des Achsabschnittes mtt 4.7Sl0B deutllch klelner als der

mlttlere Fehler des Achsabschnittes. Wie dle Ergebnisse zelgen, stnd dle Daten

mit der oben erwilhnten Bedlngung, daß dte Ausgletchsgerade durch den Null-
punkt verlaufen muß, verträgllch. Somlt erglbt stch bei dlesem Tetl der Reduk-

tion ketn signtftkanter Fehler der Nullpunkte der Etchung.

ta
a.a

at

,
aa

a

a

a
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aa
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22. Korrclitur fllr atmotphlrbch Effette

Die Atmosphäre beelnflußt sämtllche Messungen, die von der Erdoberfläche aus

vorgenommen werden, sehr stark. Daher beschäftigten sich dle Astronomen

schon fri,ih mit der Korrektur derartiger Effekte.

Extinktlon:

Zunächst §treuung des direkten Llchtstratrles an Molekülen der Luft, welche

eine Abhängigkeit mit ).-4 ßayleigh-Streuung) zeigt, §owle die Streuung an Ae-

rosolen, welche eine Abhäingigkeit mtt I-r (Dunststreuung) zetgt. Dazu kommt

eine Absorptton an der Ozonschicht der oberen Atmosphäire. Dlese tst aber lm

Wellenlängenberetch des von mir untersuchten B-Bereichs vernachlässlgbar

kleln und wirkt slch vor allem bet Wellenllingen unter 350nm aus. Es zelgt

sich, daß ln guten Nächten auf La Silla Dunststreuung nur ln kleinen Winkeln

elne Rolle spielt und somit als Streulicht "zurllckkommt" und daß der Anteil

sehr kleln ist (Staude 1975).

Da alle dlese Abschwächungen dlrekt proportional dem Weg und der

Intensltät selbst sind, lassen slch dle Formeln wie folgt schreiben:

dI=-r I(LldL

mlt I der Intensität am Ort der Luftmasse L, die lhrerseits eine Funktton

der Zenitdistanz der Beobachtung ist, und der optischen Ttefe r - oder daraus:

I=I e- t L(z)
o

wobei I dle am Erdboden gemessene Intensität und Io dte auf der Erde auf-
treffende Intensltät darstellt. Die Luftmasse L(z) häingt vom Zenltdtstanzwlilkel

z nähenrngsweise (1. Term = planparallele Schtchtung der Atmosphlir.e; weltere

Terme = Kot-rekturen ftir Erdkrümmung und Inhomogenität der Dichte mlt
zunehmender Höhe) ab wie:

Llzl = sec(z) - 0.0018167 (l-seck)) - 0.002875 (l-sec(z))z -o.OoOsO8S (l-seck))g

Der Faktor t stellt eine 'Effektlvität' der verschledenen oben erwähnten
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physikallschen Prozesse dar. Da etn umfassendes theoretlsches Modell der

Erdatmosphlire flir den Dunstantetl der Streuung fllr fede Nacht ntcht bekannt lst,

werden dlese Faktoren durch Messung eln und desselben §tandardsternes bei

verschiedenen Zelten in der Nacht (und somlt verschhdenen Luftmassen)

ermittelt. Dle Tabelle 2.2. zeigt die slch ergebenden W'erte aus den simultan zu den

Plattenaufnahmen gemachten photoelektrlschen Messungen von Standardsternen.

Zur Bestimmung der Rayleigh-§treuung sowle der Ozonabsorption wurden dle

Formeln von Hayes und Latham (t975) und dle Ausarbeitungen von Ttig (1980)

filr dle Höhe von La §llla herangezogen.

Tnb2.2.: Extinktton ln den elnzelnen Nächten der Aufnahmen und Aufteilung tn

dte physikalischen Telleffekte Raylelgh-§treunung und Ozon-

absorption sowle die sich daraus ergebende Restgröße ftir die Dunst-

streuung. Es gilt r = 0.9O1 k

Datum kgelncascn kk*rr"rt" kOzon Aeroaol

27.3./28.3.

29.3./30.3.

2.4./3.4.

3.4./4.4.

0.25r0.02

0.29t0.01

0.26*0.03

o.32rO.01

o.246
r

o.ool
r

0.00310.02

0.04310.01

0.013t0.03

0.07310.01

Strcullcht:

Eln weiterer Effekt der Erdatmosphäre ist das Streullcht von Flächenquellen.

Hler slnd vor allem die Mtlchstraße und das Zodlakalltcht als extraterrestrische

Quellen, sowie der später noch zu behandelnde Alrglow zu beachten. Staude
:

(t975) machte detaillierte Rechnungen der Raylelgh- und Mte-§treuung in elner

sphärlschen Atmosph?irre. Dabei konnte er fedoch nur exakte Lösungen von

Chandrasekhar fUr planparallele Atmosphätren nähenrngsweise weiterentwlckeln.

Bei Zenitdistanzen kletner als 7Oo schätzte Staude selnen maximalen Fehler mlt
tOX ein.

Die emplrlsche Funktion nach Dumont (1965)

§t = Lt (Fr+ F, cosz(z)) (l - ernav-L(z)) 6
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läßt sich im Rechner am besten verwenden. Dabei werden dte Faktoren Fl und

F, aus den Tabellen von Ashburn (1954) für dle Quelle entsprechend entnom-

men (extraterrestrlsche Quellen Höhe m und Alrglow Höhe etwa l00kd. Dle

herangezogenen Faktoren sind in Tabelle 2.3. zusammengefaßt. Der Faktor K
stammt von der Albedo der Erdoberfläche und wird gem?iß Wolstencroft & van

Breda 119671 und Ashburn (t954) für den auf La Silla vorherschenden lockeren

hellen Wilstenboden angewendet.

Tab.2,3.: Streullchtparameter für den Farbberelch B

Höhe extraterrestrische
l00km (D Quellenintensität

Fl F, F, F, (in Sl0)

0.482 0.02 l.0s -0.09 ll5

Albedofaktor
K

1.13

Airglow:

Als letzter Effekt ist noch das Luftleuchten (Alrglow) ztt beachten. Hterbei

handelt es sich um nichtthermische Emlssionen der Atmosphäire in einer Höhe

yon 80 bis l20km, hervorgerufen durch Banden von angeregten Molekillen,

Linien von Atomen und einem schwachen Kontlnuum (Broadfoot und Kendall,

1968). Ausgelöst werden diese Prozesse sowohl durch harte Komponenten des

Sonnenllchtes, als auch durch hochenergetische Teilchenstöße. Seidenstlcker
(t979) zählt elne Reihe der relevanten Prozesse auf. Für die Breitband-

photometrie finden wir bei Chamberlain (1961) eine Formel von van Rhijn, die

für den Fall einer dilnnen und sphärisch homogenen Emlsslonsschtcht gtlt.

A
(z)=I u - c2 sinz(z»'t/z mit c = AkAO

Dabei ist R der Erdradlus und h dle Höhe der emlttierenden Schicht über dem

Erdboden. Roach und Gordon (1973) sowie §chnur (1980) zelgen zwdr, daB ein-

zelne Linien starken örtlichen und zeitlichen Schwankungen unterllegen, aber

dte Vermutung, daß die Mischung elner Reihe von Prozessen in der Breitband-

photometrie homogen ist, steht nicht im Wlderspruch zu den Messungen. Die

Größen I^u und C wurden mittels photoelektrlscher Messungen ftir iede Platte

bestlmmt. Abbildung 2.S. zeigt solch eine Bestimmung anhand der Messungen
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des.Alrglows ln verschiedenen Zenitdistanzen. Dte Tabelle 2.4 faßt alle Werte

fiir die elnzelnen Platten zusammen

Tab.2.1.: Verwendete Airglowwerte ftir dte ebnzelnen Platten

PIatte

837

838

B.42

843

B5e

860

8,62

Airglow im Zenlt

IsloB I

Höhe der Schtcht

lkml
97.8

97.2

81.1

80.0

74.5

99.1

97.8

a

52 tB

717

30r10

27r7

45rg

46*9

47r8

29.3./30.3. 1971

c2

o.970

0.970

o.975

0.975

o.977

o.970

0.970

1

oo
a

:(d

=oco
s

20

80

40

a

a

a t

00
Zenitdistanz /o

Abb.2,5.: Messungen und Ausglelchskurve des Atrglows bei verschiedenen Ze-

nitdistanzen
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2.3. Kon:ltur cxtrat€rregtrtgcher §törungpn: dar Zodlrt.lllcbt

Im interplanetaren Raum unseres Sonnensystems verteilter Staub reflektlert und

rtreut das Licht der Sonne. Dieser Effekt ist stark zur ekliptikalen Ebene

konzentrlert und besitzt etwa Sonnenfarbe. Das Zodiakalllcht kann bei langen

Messreihen von den anderen Flächenhelltgkeiten isollert werden, da es im
Jahreslauf durch die ganze Eklipttk wandert. Während im infraroten Llcht große

Inhomogenltäten bekannt slnd, ist die Verteilung in optlschen Wellenlängen

zlemltch glatt und symmetrlsch. Levasseur-Regourd & Dumont (1980) sammelten

Daten verschiedener Autoren liber vlele Jahre. Ihre Arbeit liegt tn Form von

Tabellen in 5o §chritten vor. Mein Programm interpoltert zwischen diesen

Werten und rechnet mlt Hilfe elnfacher Intensitätsskalen des §onnen-

spektrums ( Levasseur-Regourd & Dumont, 1980; (B-V)"orrrr.= 0.62) ln B Helllg-

kelten um. Tests ar Aufnahmen mit starkem Zodiakalllcht (kurz vor Sonne-

naufgang) zelgten elne hervorragende Güte dieser Reduktion selbst in diesem

schlechtestmögllchen Fall.
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2.4. Fehlcr dcr ltotooetrle

Bei den Fehlern muß man zwei Gruppen unterschelden. Zuerst Fehler der Mes-

sung der Dichte und deren Etchung in Intensltät durch Kornschwankungen und

Unterschiede von Platte zu Platte. Dlese Fehler sind gut zu bestimmen und

leicht beherschbar. Die zwelte Gruppe von Fehlern betAfft dle systematlschen

Fehler durch fehlerhafte Trennung der Komponenten der versctrledenen Ltcht-
quellen Eodiakalllcht, Airglow, Streulicht und Extinkttod.

Zuerst betrachte lch dte Fehler, die bel der Photometrle elnzelner Platten

entstehen:

Die Intensitätseichung ergibt:

Ib"ob = fR c(D-D/- I )crk.(10

mlt den fehlerbehafteten GröBen fR ... Faktor des Randabfalls

k ... aus Tab.2.4. ,

G,cl aus Tab.2.2. ,

-Df ... aus Tab.2.3..

Dte Fehlerfortpflanzung ergibt dann

^LDeoo

-=

(tl'.tpl Az [ac'ro-or)2+ a(D-orr2c] + acf

ln(lo) .. 1oG(D-D1)a-4

lOGO-Df) - I
B = ln [roct»-ot) - r ]

B2
Ib.ob

mtt

und

Dieser Fehler ist nun abhängig von der gemessenen Schwärzung der Platten. Er

lst in den von mir verwendeten Teilen etwa l2Z, was mlt den Ergebnissen aus

der Absoluteichung gut ilbereinstimmt.

Die Korrekturen für die Erdatmosphätre und das Zodiakalllcht sind

schwleriger zu betrachten, da sie zum Teil von Modellen abhänglg slnd.

Es gilt als Korrekturformel:
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I (I
G bcob - §) e tL

A ZodI I

mit lbGob aus der Intensltätsetchung wle oben,

§ dem Streultcht uüd tA dem Alrglow

I=* dem Zodtakallcht

Daraus erglbt slch dann:

)e +AIA+
Zod72

Nach Staude (1975) sind die Fehler yon Airglow und §treullcht durch dle Null-
punkte domlnlert, während der funktlonale Zusammenhang mit der Zenltdistanz

gut bekannt Ist. Der Fehler des Streullchts lst dabei mit fenem des Airglows

gekoppelt. Dabei slnd dte Effekte tellweise gegenläuftg und kompensleren slch

daher zum Teil. Da stch die Photometrle lm wesenthchen auf Berelche mtt

galaktischen Koordlnaten lbl . 3Oo, bei denen Io groß lst, beschränkt, da dle

Kompensation von Airglow und §treultchtfehler, welche besonders bet kleinem

Ia verstärkt wlrken, nicht voll berilcksichtigt lst und somit dle Berechnung

elne obere Grenze anglbt, und da dle melsten Geblete bel z<50o aufgenommen

wurden, kann man den Fehler elner elnzelnen Platte mit etwa 15 bts t8Z

ansetzen.

In dem Berelch lbl < 3Oo beträgt die Uberdeckung immer mehr als 3 Platten für
eln Geblet.

Dlc! Rlhrt zu clrcu zu cwrrtmdcn Gemrtfchla rcn B U f

2.§. Ycrglclch rtrtt endsua B-futondtfcn

Zum Vergletch mlt anderen Photometrlen wurde aus dem Datensatz der fewells
gemeinsame Berelch herausgeschnltten und auf dte Auflösung der anderen

Photometrlen, welche durchweg gerlnger war, zurtickgerechnet. Bls auf dle Arbelt
von Classen (o9761 und die Daten von Ploneer lO (Wetnberg, l98l), dte mlr aber

nicht dlrekt zugängllch ware, umfassen diese Photometrlen lmmer nur elnen

kleinen Tetl des Hlmmels.

aIc
E' ffi:i

(AI baob * N:-o
I
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Mattlla (1973) veröffentlichte eine Isophotenkarte aus dem Kohlensack, aus der

lch elnen §chnitt bei b=0o entnahm um elne hohe Dynamik zu erhalten. Dleser

Schnttt umfaßt l2o ln Länge.

Classen 11976l veröffentlichte dte Daten tn Tabellenform. Daraus wurde der mlt

melner Arbeit tlberlappende §chnltt bel b=Oo mlt 4Oo> I > 2000, sowle zu

Erhöhung der Dynamlk der Berelch 29Oo > I > 280(, bet lbl= 3o verwendet. Dle

Auflösung dieser Arbeit betrug lo.

Dte Arbeit mlt dem Satelllten HELIOS (Letnert & Rlchter 1981) umfaBt nur

etnlge Schnitte bel konstanter ekltptlkaler Brelte. Dlese schneiden melne Daten an

5 Stellen. Sie lagen mlr nur in Form von Dlagrarnmen vor. Die Auflösung wtrd

bts b=16o mit lo und bei höheren Brelten mlt 20 angegeben.

Setdensticker et al. (1983) veröffenthchten eine Karte des Kohlensackes über

etwa 30ox30o mit elner Auflösung von 0.3o, Hler wurden alle 1084 Datenpunkte

der Karte zum Verglelch verwendet.

Der Verglelch mlt der mlr nlcht direkt vorllegenden PIONEER tO Photo-

metrle wurde mlt Hllfe eines gleichaftigen Vergleiches von Toller (1989) er-

stellt, der wlederum selne Arbeit mlt fener von Classen in der Form

§l0B.r."""rr= 0.93 SlOB*ro*ER lo verglichen hat.

Tü.2.§.: Verglelch mlt anderen Photometrien

Arbelt Daten

xxNtllln rnax

Ausglelchy=kx+d
kda

Ausgleichy=kx
ko

Classen

Mattila

Selden-
stlcker

Helios

Pioneer

50 550 250 o.83rO.O4 22.8*5 24.4 0.97t0.0/t

0.98r0.12

1.28*O.03

o.95rO.07

1.04r)

26.5

26.6

16.3

23.5

100 slo t2 o.82ro.l2 30.8*23 25.7

90 500 1084 1.1810.03 16.313 l5.B

50 250 llo 0.9310.08 3.3i7 23.6

o.got) 24.srt

1) Umrechnung aus Classen (slehe Text)

Bel Beachtung eines Fehlers von lZl ln der x-Achse dieser Regression, und

bet Bertlckslchttgung gletchartiger Fehler bel anderen Photometrien ergtbt sic[
daß die Ergebnisse vergleichbar slnd.

Dles verträgt slch gut mit den Ergebnlssen des Vergtetchs der lichtelektrlschen

Durchläufe mlt den Daten bei der Absoluteichung.
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3. Dar ErrchdrunmUld dGr MtIchfünQG

Im Gegensauz zut Interpretatlon voilt Elsässer & Haug (1960), dle ln Helligketts-

maxlma einfach Tangentlalpunkte der Bllckrlchtung an §plralarmen sahen,

wurde benelts kurz später klar, da0 dle Betrachtung durch lokale Dunkelwolken

wesentllch komplexer wtrd (lsserstedt & §chmldt-Kaler 19641.

Dle im folgenden erwähnte Strukturen und deren Nummern beziehen sich auf dte

Zelchnungen Abb. 3.1. und 3.3., welche die Stnrkturmerkmale ln Helltgkeitskarte

im vorigen Kapttel erläutern sollen.

Das kleine Helhgkeltsmaximum (t) nördltch des galaktischen Zentntms lst kelne

Struktur der Mtlchstraße, sondern der Planet Juplter, der nlcht korrtglert

werden konnte, da er slch in den t67 §tunden zwlschen der ersten und der letzten

Aufnahme nur um etwa 0.7 Grad entlang der Ekltptik bewegt,, und daher prakttsch

bei allen Aufnahmen an derselben §telle ltegt.

Das helle Geblet stldlich der Mtlchstraße etwas rechts von der Mttte der Karte €)
ist unsere nächste Nachbargataxie, die groBe Magellansche Wolke GMC). Andere

extragataktische Obiekte sind zu lichtschwach und zu klein filr dlese

Photometrle.

3.1. Dh globale §tnrttur

Die Milchstraße im blauen Llcht wlrd durch dte galaktlsche Schelbe dominiert.

Dlese hat elnen deutllchen Dtckegradlenten vom galakttschen Zentnrm

ausgehend (I). Dabel fällt auch bet htiheren Breiten elne lelchte''Stufe" (II) im
Berelch des Endes des durc[ Anhäufung offener Sternhaufen und anderer funger
Obfekte gekennzeichneten Carlna-Splralarms (§chmldt-Kaler 1977, Humphreys,

t978, Janes & Adler, t982), auf.

Der galaktische Kern (III) lst nur noch undeutlich, und nur ln dem, durch

lokale Dunkelwolken kaum gestörten §ildteil erkennbar. Er besteht (Schmldt-

Kaler & Schlosser 1973b; Harmon & Gllmone, 1988) aus älteren roteren §tern-

population

Der helle Punkt 0V) bet l=1.5o b=-2.5o ist das bekannte Baadesche Fenster (van

den Bergh, l97li Schmtdt-Kaler & Schlosser, 1973b), ln dem man praktisch ohne

Staubabsorptlon bls nahe an das galaktische Zentrum bltcken kann.

Elne besonders gut ln Farbdifferenzkatten zu sehende §truktur tst dle dilnne
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Schetbe (V) der leuchtkräftigeren blaueren Obiekte der Scheibenhauptreihen-

populatlon, welche nur etwa g0pc §kalenhöhe senkrecht zur Schelbe auflveist

(Schmtdt, 1963). Setzt man diese §kalenhöhe und die Breite der Struktur

( lbl .1.5-20 ) ein, so erhält man eine Distanzabschätzung für dle Retchweite

unserer Photometrie in der galaktischen Ebene mit ru 2.4kpc.

40

20

-20

-40

-60

galaktische Länge

Abb.3.t. §trukturen des globalen Erscheinungsblldes der MllchstraBe

Zur Bestimmung globaler Parameter wurde dte Helltgkeitsvetteilung bel

mittleren und höheren Breiten analysiert).

Dabei geht man von der experimentell an vielen ("100) anderen Galaxien

(de Vaucouleurs, et al. 1976; Burstein, 1979; van der Kruit & §earle, 1981a, 1981b,

1982a, 1982b; Watanabe, 1983; Sasaki, 1988; King, 1989, Gilmore, 1989b)

gefundenen Annahme aus, daß die Leuchtkraftvertellung der galaktlschen Schelben

sich nlcht, u,Ie zuerst bei einer dünnen Scheibe anzunehmen lst, wle

L(R,z) = Lo e-(R'/h * '21 h?'l

verhält, sondern \flegen des galaktlschen Halos (King" 1989) slch annähernd wie

L(R'z) = Lo e-(R711 
+ lzl/h=l

verhält. Dabel sind R und z galaktozentrlsche Zyltnderkoordlnaten und h sowle h"

Skalenlänge sowle Skalenhöhe der Schelbe. Dlese betden tVerte gllt es zu bestimmen.
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Aus oblger Gelchung erhält man elne Intensltiltsyertellung fUr den mertdlonalen

Krels Zentntm-Antlzentmm:

I(o,b) = Lo e-Ro'n ("'ft;o

Lo e*Ro/h (ry +

cos bT-
cos b--r

-t
) (l - A) +

-l
B)

mlt

f,= g-Ro(ry -*l B = e-Ro(Y-+)
und

rugo,b) = Lo e-I..rn (ut;o * ""f, 
o 

)-t

wobel b dle galaktlsche Brelte und Ro der Abstand §onne-galaktlsches Zentnrm tst.

Dlese Gletchungen werden ln Rlchtung Zentrum, Antlzentrum und Pol trlvlal. Da tch

jedoch Antlzentrum und Pol ftir melne Analyse nicht verwenden kann, habe lch den

§chnltt I(O,b) zur Analyse verwendet. Dle Ergebnlsse slnd in Tab. 3.1.

zusammengefasst.

Tab.3.l.: globale Parameter der galaktlschen Scheibe ftir Ro = Skpc (ln Klammern

die Werte von Yan der Knrtt 19861

h = 5.4lro.§4 (5.5r1.0) kpc

h, = O.29 t O.l5 ( 0.32 t O.t ) kpc

I(-,900)= 18.1 r t.B I 19.6 x 2l SIOB

NcC 891, NGe 4013, NGC 4217, NGC 4§65 und NGC 5907 gelten als Muster für
das Aussehen unserer Galaxis ( §chmldt-Kaler & §chlosser, 1973b; van der Kruit
& Searle, 1982b; Gllmore, 1989a; van der Kruit, 1989, Gtlmore, 1989b). In Tabelle

3.2 sllrd dle oblgen Parameter sowle die maxlmale Geschwtndtgkelt in der

Rotatlonskurve dleser Galaxlen zum Verglelch mtt obigem Ergebnls aufgeftthrt.

Dleser Verglelch zelgt große Ahnltchkeiten der Parameter unserer Galaxis mlt

fenen anderer Galaxlen vom Typ §b und §c. Besonders fitllt dte Anatogle der

'groBen" Galaxlen auf, dte durchweg kleine §kalenhöhen hz bel größeren

Skalenlängen und etwas höheren Rotatlonsgeschwlndlgkelten verblnden. Unserc

Milchstraße schelnt dieser Gruppe von §b bis §c Galaxlen anzugehören. Es be-

stätlgt hiermtt somit die Klassiftkation aufgrund des Erschetnungsbtldes der
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Tab.3.2.: Vergletch mit anderen, als typtsch geltenden Galaxien (feüfu bottc

Xüdtdlton, (Werte aus de Vaucouleurs et al., 1976 und van der Krult

& Searle, 1982b)

Galaxie

NGC89l

NGC40l3

NGC42l7

NGC4ri65

NGC5907

Typ

sb tI
Strc: III

Sb: Il
sbI
Sc II

h kpc)

1.9

3.4

3.5

§.s

5.7

h, (pc) voos (km sek-l)

380

400

400

flx)
gto

zw

azs

200

zto

25§

a0

220It{ilchstraße Sbc II: 5.4r

F, (mag)

o 50 100 t50 200 250 300
Durchmesser / '

Abb.32,: Vergleich mlt den Helligkeltsverläufen der hellen Sb und §c Galaxten des

Virgohaufens. Dle waagrechte punktlerte Llnle lst dte ln dleser Arbelt bestlmmte

Helltgkeit der Milchstraße bei der §onne (Ro=61*1. Dle senkrechte punktlerte

Llnle lst Jene, die zur Dlstanzbestimmung des Vlrgo Haufen verwendet worden lst.

Lichtverteilung und des VerhäJtnisses des Zentralsphäroids mlt der Scheibe

(Schmidt- Kaler & Schlosser, t973b). Vor allem dte §kalenlänge h llegt deutlich

über Jenen Werten (h av 3.5kpc), die aus §ternzilhlungen Bewonnen worden slnd
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(Bahcall & Sonetna" 1980; Gilmore, l98l; Gllmore, 1989b).

Watanabe (1983) fasste die Ergebnlsse der Photometrien elner gan:zen §erle von

§ptralgalaxien im Vlrgohaufen eußammen. In 4bb.3.2. slnd dlese Ergebnlsse mlt

jenen unserer Milchstraße vergllclEn. Unter der Annahme, da8 unsene Mtlch-

stra$e ntcht größer lst, als die gröBten §ftrdgataxlen lm Virgohaufen, erhäIt

man somit - mtt der Rotverschlebung von 1000 t 50 km sek-l ftir den Vtrgo-

haufen (Tully & Shaya 19841 und der Bewegung der lokalen Gruppe ln dlese

Richtung von 330 t 40 km sek-l (Aaronson et al. 1982) - etne obere Grenze

von 58 t l0 km sek-t Mp"-t fllr dte Hubble-Konstante. (', VrL[,ilen : tt tll;q -iti,e)

3.2. Db lotale §truttur

Dte Dunkelwolke Stldticher Kohlensack ßbb.3.3. 3a) gehört zu den am besten

untersuchten des slldlichen Hlmmels (§eldenstlcker et al. 1983, Matttla t970,

Rodgers 1960, Tapia 1973). §le wlrd deshalb gerne zum Verglelch herangezogen.

Das weniger auffälltge Geblet südllch davon (3b) gehört auch zu diesem, etwa

200pc entfernten, Komplex.

Eine weltere, sehr auffälltge Erschelnung ist dle Gruppe von Dunkelwolken

(3a-k). SIe decken fast den gesamten nördllchen Tetl des galakttschen Zentrums

ab. Zwischen lhnen slnd, dle lokale Stnrktur der galaktischen Ebene betonend,

schmale Geblete mlt deutlicher Anhäufung iunger, heller und blauer Sterne zu

sehen. Die Vertellung dieser wurde von §chmldt-Kaler und §chlosser (1973d in

drel etwa 1 kpc lange und etwa 7O pc dlcke, schräg aus der Ebene ragende

'schlndeln" elngetellt. Diese Länge ist von der typlschen Dlmenslon fener

Aggregate, zu denen sich Hl-Wolken zusammenflnden und dle annähernd ein-

heitliche Pekullargeschwindigkelten um lO km sek-r aufweisen. Beobachtungen

der Vertellung der Jungen Sterne tm lokalen Arm, besonders ln Rtchtung des

galakttschen Antlzentmms (Klmeswenger & Welnberger, 1989), zelgen analoge

§trukturen. Wegen des Fehlens yon Daten am nördltchen Htmmel ( 6Oo '- I .
2000) und der stärkeren Fehler bel groBen galakttschen Brelten lst dte

Betrachtung dieser Strukturen hier ntcht möglich.

tn der Hetltgkeitskarte nlcht sehr dominant, aber tn den Farbkarten sehr deut-

lich zu sehen, lst der Gum-Nebel (4) tm Vela Komplex bel I nv 26O0.

Ganz rechts lst noch eln Tetl des Orton Komplexes (5) erkennbar.

Der sogenannte Gouldsche Glirtel (-.-.-) - ein lokaler, zur galaktlschen Ebene
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genelgter Rlng junger Sterne und aus der Ebene "geschleuderten' lnterstel-

larem Matertals mit elnem Durchmesser von etwa 300pc (Gould, 1879; Olano,

1982; Stüwe, 1984) - lst ebenfalls in Abb.3.3. elngetragen.

Die lm blauen Licht stark in Erschelnung tretenden Sternentstehungsgebiete

und OB-Assoziatlonen mit Abständen gerlnger als 2kpc (nach Humphreys, 1978)

sind in Abb.S.3b. markiert. §ie ergeben (zusammen mtt den Dunkelwolken,

Stüwe t9B4) etn Blld der Splralstntkturen der jungen Oblekte unsener MtlchstraBe.

Die Modelliemng dieser Stmkturen schafft große Probleme (slehe folgende Kapitel).

-20

-40

-60
60

-20

-40

-60

galaktische Länge

Abb.3.3.: Das "lokale" Erscheinungsbild der Mllchstraße. a) Dunkelwolken und

Nebel; b) OB-Assoziatlonen ; strlchpunktiert: Gouldscher Gltrtel
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4. Vsrrldcü mlt Gala$cmueo&llcn

4.1. furrdz ftlr Gslaxhnnodcltc

Es wurde schon oft versucht, Modelle fUr dte Galaxls zt entwlckeln. Zur

Elchung der Parameter wurde verschledenartlgstes Datenmatertal herangezogen.

§ternzilhlungen btldeten bet den melsten Arbelten dle Basls. Dabel wurde aber

oft nur Material aus dem letzten Jahrhundert und aus den ersten zwet Jahr-

zehnten dleses Jahrhunderts wleder 'aufgewärmt'; Blaauw & Schmtdt (t%5)

stellten elne weithin bekannte Standardarbett auf, bel der sle slch auf

Herschels (um 1785) und Kapteyns (um 1920) (Llteraturangabe slehe Blaauw &

§chmldt (t9651 Daten stiltzten. Elne der ersten Fläichenphotometrien stellt dle

Arbelt von Elsilsser & Haug (1960) dar.

290"
l"

{r"

s

307"

17"

Affi.l.l.: Inteqpretatlon der Maxlma der Helllgkett bei Flächenphotometrle bel

Elsässer & Haug (1960)

Bel dlesen älteren Arbetten wurde bei der Interpretatlon der Ergebnlsse aber

der Elnfluß der stellaren Komponente llberschätzt, und der Etnfluß der lokalen
Dunkelwolken unters chätzt ( Isserstedt & §chmidt-Kaler, 1964). Dte Interpretation,
daß dle Spltzen der Helligkett mlt den Tangentialpunkten der §ptralarme

zusammenfallen ßbb.4.t), stlmmt nur zum Teil. §o zetgt der Yergleich mit
Daten ilber offene Sternhaufen (Becker & Fenkart, lg7l, Vogt & Moffat, 1974,

Janes & Adler, 1982) sowie Hll-Gebteten (Crampton et al., 1978, Georgelln &
Georgelln, 19761 zum Betsptel ketne Armstrukturen dieser Art bet 29Oo. Ebenso

z

o
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cltlrfte das Maxlmum der Helligkelt bel 33lo auf den Cartna Arm (-I) und ntcht

auf den Arm (-II) zurtickzuftihren seln. Nur etne Dunkelwolke zwlschen den

Maxlma bei 2900 und ,enem bei 3070 - der Kohlensack - führt zu diesem Blld.

Später.e Modelle, baslerend auf Sternzählungen und Vergleichen mlt anderen

Galaxlen, insbesonders dem von der Kante gesehenen NGC 891, stnd jene von

Bahcall & §oneira (1984) und Gllmore & Reld (1983). Dabet wurde versucht, die

gezählten Sterne in verschiedenen kleinen Feldern mit hoher gdakttscher Brelte

mlt der Beobachtung elnes etwa exponenttellen Abfalls junger §chelbensterne,

"durchwachsen' mlt einer Sternvertellung eines Zentralgebletes ('Bulgel älterer
Sterne bei anderen Galaxien, in Etnklang zv bringen. Dazu tst dle Grund-

glelchung der §tellarstatistik zu lösen:

9P

A(m) = to J' ok).g(M,r) . ,2 dr
o

mlt

M = m+5-5.log(r)-E(r)
p(r) .... Dlchtefunktion der §terne

,p(r) .... Leuchtkraftfunktion der Sterne

E(r) .... Extinktlon des Lichts durch interstellare Materle

A(d .... Zahl der Sterne der scheinbaren Helllgkett m
&) .... Raumwlnkelelement

Dazu milssen Annahmen über die Dichtefunktion (2.8.: dte Mtschung elner

exponentieilen Scheibe mit einem Kern, dessen Dichte mit R-t'/4 abnlmmt), die

Leuchtkraftverteilung der Sterne (2.8.: Welen, 1974, stehe Abb. 4,2.1 und dte

Verteilung tnterstellarer Materie gemacht werden. Zlelsetzung tst also dte

Bestimmung der Parameter dleser Funktlonen.

Im Falle einer derartlgen Betrachtung mlt Hllfe elner Flächenphotometrie muß

obige Glelchung noch ilber alle scheinbaren Helllgkeiten lntegriert werden:

Ferner muß auch noch elne weltere Komponente des galaktischen Llchtes - das

diffuse galakttsche Ltcht (DGt) - ln die Betrachtung einbezogen werden. Das

DGL entsteht dadurch, daß nur eln Tell des ln Staubwolken durch Exttnktlon
(Funktlon Ek) ln obigen Gletchungen) verlorengegangenen §ternenlichtes

absorblert wird. Eln Teil dieses Lichtes wtrd gestreut, diese §treuung lst

sB = to iio,n .,p(M,r) . ,2d, d-
-«)o
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vorwärts orlentlert, daher lst elne Konzentratlon zu den stoubrelchercn Gebteten

bel kleinen galakttschen Brelten zu erwarten. Dlese Komponente separat zu

messen, lst ntcht mögltch. Wttt (1989) ftthrte mtt elnem groBen Teleskop

- damtt elnem sehr kletnen Gesichtsfeld -Schnttte ln Nonil-Stid Rlchtung durch

dte galaktlsche Schelbe durch. Dte dabel erhaltene Kurve enthillt vtele §pltzen

durch Sterne. Er nahm arl, daB dte untere Elnhtillende der Mtnima seiner

gemessenen Kune das DGL ist. Er nehm also an, da8 slch an dlesen §tellen

kelne auch noch so schwachen §terne in selner Blende befanden. Dles tst selbst

bei einem Ende der Leuchtkraftfunktion bel Mr, = l6m , wie sle von vlelen

Autoren gefordert wlrd, nicht zu erwarten.

Daher stellen seine Angaben sicherllch nur elne obere Grenze ftir das DGt dar.

In R.eglonen ohne starke Vordergrunddunkelwolken gtbt er das DGL etwa in
Form elner Gaussvertellung mit elner Halbwertsbrelte ln b von etwa l5o und

elner Maxlmallntensität tn V mtt etwa 4O §lOV plus elner brreitenunabhänglgen

Konstanten von etwa 5 S10V an. Bei einer typlschen Farüe der Galaxls (B-V nc

O.D tst dles ln B etwa halb so vtel. Das lst ein ln melnen Messungen schwer

nachwelsbarer Antell.

100

10

0.1 0 5101520
Mv

Abb.1.2.: Leuchtkraftfunktion ln der §onnenumgebung nach Welen (1974)

4.2. §tendarduodclle aur dcr lJtct*ur
Das Bahcal l-Soneira Modcll

Das Modell von Bahcall & §oneira lst ln elner Relhe von Arbelten der eriten
Hälfte dleses Jahrzehnts veröffentllcht worden. Tabelle 4.1. gtbt dle Llteratur-

000t

1

ts
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stellen dazu an. Als Basls sollten mehrere Komponenten von Sternvertellungen

gesucht werden. dle sowohl die Sternzählungen in unsener Mllchstraße als

auch die flächenphotometrischen Messungen anderer Splratgalaxlen erfUllen.

Dabet zelgte slch, daß recht elnfache Funktlonen ftlr dle Dtchtevertellung

bereits elne gute erste Näherung ftlr Daten aus höheren galakttschen Brelten

darstellen.

Tab. 4.1.: Literatur zum Bahcall-Soneira Modell;

Bahcall, Sonelra

Bahcall, Soneira

Bahcall, §oneira

Bahcall, Soneira

Mamon, Soneira

Bahcall, §chmldt, Sonblra

Bahcall, Sonelra, Morton, Tritton
Bahcall, Sonelra

Bahcall, Sonelra

Bahcall, Ratnatunga, Buser, Fenkart,

§paenhauer

Bahcall

Origtnal veröf fentl lchung

erste Yergleiche

Yeränderung bei hellen Sternen

und Scheibenrlesen

Ergebnlsse als Tabellen

Leuchtkraftfunktlonen ftlr
rot und lnfmrot (R,U,K)

galaktlsches Zentralsphärold

Rleeen lm §phärold

Verglelch mtt 5 Feldern

Dlslussion

17 Felder des Basel Kataloga

Revlew Artikel

1980

1980

l98l

1981

1982

1983

1983

1984

1984

1984

1986

Das Modell besteht aus folgenden Komponenten:

d Die galakttsche Schelbe mit elnem Abfall der Dtchte sowohl ln radlaler

Rlchtung vom galaktlschen Zentrum, als auch senkrecht zur galaktlschen Ebene

in exponentteller Form:

pp(R,z) = f,D . ;z/H(!l[l. .-(R'-Rs)/h.

Ro= Skpc Abstand galakttsches Zentrum - §onne

h.=3.5kpc ......... Skalenlänge der Schelbe

H(M) Leuchtkraftabhärnglge Skalenhöhe der

Schetbe (slehe Abb.5.3.).
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Die Leuchtkraftfunktton stammt von Wlelen ll974l (slehe Abb. 4,2.) und wurde

durch ehren enalytlschen Ausdruck angepaßt'

b) Das galaktlsche Zentralsohärpld mlt efußer Dtchtefunktton nach

de Vaucouleurs (1959) und einer Leuchtkraftfunktlon wle lm Kugelsternhaufen Ml3

ps(o = pB. e-b'G'/Re) . tRzR;7/8

Re=2.67kpc ........ effekttver Radtus = Radlus aus dem 5OZ der

Leuchtkraft stammen

b = 7.669

c) Etne gletchmä8tge Staubverteilung ln elner Schelbe nach §andaee ll972l:

E(r) = E@(b). [t - "-''stn(b)/H ]
mlt E@ (b) = a. ( c - tan (b)) / sin(b)

a= 0.165

c.l.l92
b galakttsche Brette

Dabel wurde also kelne Abhängtgkelt mlt galaktlecher Länge, was glelchbedeu-

tend mlt elner höheren Konzentratlon zum galakttschen Zentrum lst, berllck-

slchtigt.

d) Das galaktlsche Halo mlt elner dem Zentralsphärotd ähnllchen Dtchtefunktlon,

deren Dtchte aber um etwa elnen Faktor 2OO -300 klelner lst, wurde wegen

Inslgntflkanz nlcht ln den Modellen berllckstchttgt.

e) Welter wurde kein Versuch unterrrommen ln der Dtchtefunktlon der Schelbe

Solralarme zu modellleren. Filr Bahcall & Sonelra war dles nlcht mögllch, da

sle zur Anpassung der Parameter nur Sternzählungsdaten aus hohen galaktl-

schen Brelten zur Verftlgung hatten. Dort splelen derartlge Effekte ketne Rolle.

Ich hatte ein fertlges, von Bahcall freundtcherweise liberlassenes, Programm,

das fllr elne frtthire Arbett ( Stllwe, 19871 berelts an elnem Rechner des

Astronomlschen Instltuts der RUB lnstalllert war, ?ttr VerfUgung. Damlt wurde

das unveränderte Modell flir eine Reihe von durch lokale Dunkelwolken wle

z.B. Kohlensack unbeelnfluBte Berclche durchgerechnet. Dlese Ergebnlsse sind

zusammen mlt melnen Daten ln Abbtldung 4.4. zu sehen.

Das Gtlmorc'Retd Modell

Gllmore und selne Mltarbeiter stellen die Fordenrng nach welteren Komponen-

ten der Sihelbe auf, da sle lhrc elgenen §ternzählungen bet größeren Dlstanzen

von der galaktlschen Schetbe ntcht mlt elner exponentlellen §chetbe beschrelben
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Abb.1.3.: Abhängigkeit der Skalenhöhe H der §cheibe von der absoluten Helllgkeit
- offene Krcise Schmidt (t963), gefltllte Krclse Oort (1936), offene

Quadrate McCuskey (1966), Ltnte Profll filr das Bahcall*Sonelra Modell.
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konnten. Dabet wurden gie zum Teil auch von Fenkart (t988) unterstlltzt

Tabelle 4.2. faßr dle dazugehörtge Llteratur zusannmen.

Tü. 4.2.: Llteratur zum Gllmore-Reld Modell

Gilmore

Reid, Gilmore

Gilmore, Reld

Gllmore

Gilmore, Wyse

Fenkart

l98t

1982

1983

t984

1985

1988

Grundsatzarbeit

erste konkrete Zahlen

Bestlmmung an polnahen

Feldern

Zentralsphärotd

lnneres §phärotd

Meßverglelche

Dabei stellt dleser zusätzliche "pekuliare" stellat? Antell - Infrarotphotometrle

gtbt Anlaß zu der Vermutung, daß dte Metallhäuflgkelt bei dlesen Sternen

gerlnger lst als bei den Sternen der galaktlschen §chelbe - elne ältere §tern-

populatlon dar, fedoch nlcht dle extreme Populatlon des galaktlschen Halos.

Dieser Halo wird wegen seines extrem geringen Antells ln den Modellen nicht

beachtet. Gilmore et aI. nehmen zusätzlich zu den bel Bahcall & §onetra ge-

nannten Komponenten elne 'dlcke" §cheibe, dle wie ln Formel ftlr die dtlnne

§cheibe beschrieben wird, nur daB der Normienrngsfaktor p$ um einen Faktor

5O klelner lst, und daß dle Skalenhöhe H glelch t.4S kpc beträgt. Damtt wotlen

sie dlese zusätzltche Populatlon modellleren. Da sle den Abstand Sonne - ga-

laktlsches Zentrum mlt gkpc annehmen, wächst die radtale Skalenlänge von

3.5kpc auf 4kpc an. Dle Leuchtkraftfunktlonen slnd gertngfilglg verändert
( Chtu, t980; Harrts et al. 1983). Abblldung 4.5. zetgt das Diagramm 6a aus der

Arbeit von Gllmore & Reid (1983) ln elner linearen Darstellung. Abblldung 4.6.

schtteßlich zelgt elne Umrechnung der §ternzahlen tn Flächenhelllgkelten. Da

nur wenige Prozent der Flächenhelllgkelt aus dleser "dlcken* §chelbe kommen,

wurde diese Komponente zunächst nlcht welter beachtet.

4.3. Modlfltaü,lon dcr blsherlgcn Modelle

Ich habe nun versucht, dle elnzelnen Komponenten, dle auf Selte 6Of vorge-
stellt worden slnd, und ihren Elnfluß auf das galaktlsche Licht bet klelnen
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Abb.4.§.: Abbildung 6a aus Gilmore & Reid (1983) in llnearer Darstellung

1 2 3 4
Distanz / kpc

Abb.4.6.: Die Helltgkelt der "dilnnen" §cheibe (dtinne Ltnie) und des Gesamtslg-

nals (dtcke Linie) nach Gllmore & Retd (1983) tn Rlchtung b=90o. Der

Antell der 'dlcken" Scheibe am Gesamtslgnal lst gering. Bel b kleiner

etwa 30o sinkt der Antetl schlieBltch unter lZ.

Brelten zu betrachten. Dabei verwendete lch zuerst iene Tetle, dle nur von der

Scheibe und dem Staub beelnflußt slnd, z.B. Ft9.4.4.c. Dabel zelgt stch, daß dle

Flankeh höherer Brelte bereits gut durch die Modelle angepaßt werden. Dte

Modelle erklären fedoch dle Messungen geringerer Brelten nlcht. Dles veranlaßte

mlch, zuerst dle interstellare Extlnktlon zu betrachten. Bursteln & Helles

(t9781 veröffentllchten auf der Basts von Galaxlenzählungen Extlnktlonskarten

mlt Eor(l,b). Dtese Karten verwendete lch, um Anpassungen an die bel Bahcall

uns Sonelra verlvendete Gletchung filr dle Extlnktion durchzufllhnen. In Abb.

4.7. slnd die Ergebnlsse und dte des ursprlinglichen Ansatzes von §andage
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119721 gezelgt. Dies führt zu elnem Extinkttonsgesetz:

E(r,b) =
0.0485 [t.to - ran (ul1 [r - e-r rtn(b]/H] sm-ltu) fur b<50o (5.8.)

0 ftlr b>50o

Dartn bletbt nun noch dte §kalenhöhe H unhekannt, da dle Funktlon bei r = co

von H unabhängtg lst. Hier lst folgendende Vergletchstabelle 4.3 ftlr die

Extinktion bel b = 0o ntltzltch. Dte Melnung, da8 dte Extinktlon bet großen

Breiten verschwtndend kletn ist, wlrd von elnlgen Autoren (deVaucouleurs &

Pence, 1978; Burstein & Hellee, t978) nicht getellt, ist aber flir dte vorllegenden

Betrachtungen belanglos, da dle Anpassung lm Berclch lbl< 3Oo erfolgt.

Tab.1.3.: Vtsuelle Exttnktton pro kpc in der galaktlschen Schelbe

H hc) E 
o. 

(mag/kp)

§andage(1972) Glelchung S.8

100

50

ao

25

1.96

3.93

4.90

7.85

0.78

1,56

1.9§

3.13

Dte A,rbeit von Neckel & Klare 11967l, ln der die Verfälrbungen vleler Elnzelsterne

bel gerlngen .,galaktlschen Breiten ( lbl . 7.5o) verarbeltet wurden, und dle

Aufarbeltung dieser Arbeit von Scheffter..(t967), ergtbt etne typlsche §kalenhöhe

von 40t20pc und elne Extinktion von 2.1 *O.5 ma8/kpc. Dlese Werte stlmmen

mit oblgen Daten aus melner Ausgletchung der Daten yon Bursteln & Helles

(1978) ilberetn (tn Tab.4.3. fett geschrteben). AIs weltere Indtzlen fllr elne

Skalenhöhe zwlschen 3O bts 50 pc kann man Arbelten tlber §plralnebel heranzlehen,

dle man von der Kante her sieht ( van der Kruit & Searle, t980a; Sasaki, 1987,

1988). Dlese Modtflkatlon pa8t die Modelle wesentllch besser an dle Daten an.

Als wettere Modifikatton kann man elnzelne, bekannte Dunkelwolken expllztt ln
das Extlnktionsmodell elnsetzen. Dazu muß man dle Extlnktion der Wolke und

deren Dlstanz kennen, was nur flir wenlge \ilolken des §tldhlmmels der Fall lst.

In Abb. 4.8. wurde anhand der Daten von §öldensticker et al. (198$ der Schnltt

l=303o mlt dem Bahcall-Sonelra Modell zusätzllch mtt der dtskreten, gut unter-
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Abb.1.7.: Anpassung ( 

- 

) der Extinktionsvetteilung nach Sandage (1972) an

dle Daten von Burstetn & Hetles und der Ortglnalansatz von

Sandagell9T2l(---).

suchten Dunkelwolke Kohlensack gerechnet. Dle Ergebnlsse stnd ermutigend,

auch deshalb, well der fehlende Intensltätsbetrag des Modelles lm Beretch der

Dunkelwolke von etwa 4OSI0B genau den Messungen des DGt von Matttla
(1970) mtt 3O-45 §108 ln dteser Regton entsprtcht.

-?o -1 o 10 20
Breite /o

Affi.1.8.: Modellvarlation mit der dlskreten Dunkelwolke Kohlensack nach den

Daten von Seidensttcker et al. (1983) (kontlnulerllche Llnle) und dle

Messungen flir das Gebiet. Das DGL lst gut zu erkennen (stehe Text).
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Ein Ansatz z;ttr. Lösung des Extinhtioneptroblemes wäre die Verwendung elner

statlsttschen Informatlon aus der Arüelt von §cheffler 11967l, der dte §taub-

vertellung in der Mllchstraße mlt elnem zwelkomponentlgen Modell von Dunkel-

wolken ln der Form

l. Komponente 2. Komponente

typlsche Extlnktlon O.26 mag I.6 mag

Häufigkett 5.0 kp"-' 0.5 kpc-l
GröBe 3.0 pc 70 pc

erklärte.

, \f,rährend man Komponente I bls zu rclatlv klelnen Dlstanzen mlt elnem Ansatz

elner homogenen Staubvertellung modelllercn kann, mllßte man Komponente 2

mit Htlfe von Dunkelwolkenkatalogen, dle mlt anderen Datensätzen und Methoden

erstellt wordep slnd, ln das Modell einbauen. Da nur Kataloge mlt zuverlässlgen

Posltlonen, nlcht aber mlt zuverlässlgen Aussagen llber den Betrag der

Extlnktlon exlstleren, muß man, durch Dtfferenzblldung der §ehstrahlen nahe an

der lVolke vorbel, gegenttber fenen Sehstrahls durch dle Wolke (Seldenstlcker

et al. 1983) dle Exttnktton und dle Distanz ln elnem lteratlven kozess aus den

Flächenhelligketten bestlmmen. Dies geht aber nur fllr 'lokale' Wolken, bel

denen man annehmen kann, daß der Beitrag von Vorderg,nrndsterren verschwtn-

dend kleln lst. Bet welter entfernten lVolken muß man mlt elnem Modell dte

Parameter, Dlstanz zur lVolke und Exttnktton der Wolke, mlttels zweler

Flächenphotometrlen ln verschledenen Farbberelchen bestlmmen. Damlt wilrde man

elne wlchtlge weltere Information llber unsere Galaxls, nämltch dle Wolken-

vertellung großer Wolken und damlt dle «ler Splralarme, an deren Innenkanten

slch die Wolken typlscherwelse häufen, gewlnnen. Diese Informatlon milßte

Iteratlv mlt dem nächsten Schrltt, der Modelllerung der Sptralarme lz.B, mtt

Georgelin & Georgelln 1976 oder Crampton et al. 1978) und der dartn stch dort
verändernden Leuchtkraftfunktlon, verbunden werden.

Dle größeren Dunkelwolken könnten auch mlt Htlfe von Messungen lm Berelch

der Radlostrahlung ( CO-Molektll ) bestlmmt werden, womit dle Unbekannte

E(l,b) ellmlnlert wlrd. Dles lleBe slch durch elnen Verglelch von CO-Daten
(Dame et al. t98D mtt der bekannten Extlnktlon der genau vennecsenen Dunkel-
wolke 'Kohlensack" (§etdenstlcker et al. 1983) durchflihrcn. DaB dteser Ansatz
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ztelführend sein könnte, zelgt die Ahnltchkeit der Karten des Kohlensackes aus

der Arbeit von §eidensticker (1979) und Nyman et al. (1989) (CO Gas) ln

Abb.s.1.

Inwieweit alle diese ldeen zlelführend und verwirklichbar slnd, kann hler noch nlcht

endgilltlg gesagt werden.

I

-1'

-t

1'

0'

-1'

-t

-3:

z'

o

(u

o

o
o
v,

.ta
G,

«,() l'

0'

-3:

30s 303' 302' 300'

Galaktische Länce / o

Abb.S.l.: Verteilung der Exttnktion im visuellen LichE nach Seldenstlcker ll979l
(oben - Auflösung 0?3) und des CO-Gases nach Nyman et al.(1989)

(unten - Auflösung O?5) im Geblet des Kohlensackes.
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Gastvortrag: Sterngenerationen und galaktische Geschichte

Absehnitt aus

HAns E}SäSsCT: ITIELTALL IM WAI§DET.. DIE NEUE ASTRONOMIE.

DVA Stuttgart, 3'52 Seiten, 1985 und
Ro-Ro-Ro Taschenbuch (Sachbuch 8361), 1989.

Aus Kapitel 2t Die Sterne des Milchstraßensystems

Sterngenerationen und galaktische Geschichte

DaÖ Sternenheer des Milchstraßensystems ist ein Gemisch vieler Altersstu-
fen, die bei den Sternhaufen besonders klar in Erscheinung tr€ten. flie
verschiedenen Sterngenerationen unterscheiden sich aber nicht altein im
Altcr, sie zeigen auch andere charakteristische Eigenheiten, in denen sich
die Geschichte des Gesamtsystems widerspiegelt. Betrachtet man das
Verhalten der Extreme, der jüngstcn und der ältesten Sternpopulation,
dann vor allem kommen wesentliche Zäge zum Vorschein.

So findet man die heißen blauen Sterne hoher Leuchtkraft, die typischen
Repräsentanten der jüngstcn Generation, nur innerhalb des MilchstraBen-
bandes, ohne daß sie in bestimmtelr Bereichen besonders stark konzen-
triert wären. Insbesondere ist die Richtung zum galaktischen Zentrum
keineswegs herausgehoben. Auf ihre Verteilung im Raum tibertragen,
bedeutet das, daß sie sich vorwiegend nahe der llauptebene der galakti-
schen Scheibe befinden. Innerhalb eines Umkreises von einigcn lausend
Lichtjahren um die Sonne lassen sich ihre Entfernungen relativ genau
bestimmen. Es zeigt sich, daß sie in der galaktischen Ebene nicht gleichmä.
ßig vertcilt sind, sondern ein Illuster bevorzugen, das an Bruchstücke von
Spiralarmcn erinnert. Das ist nicht unerwartet: Aufgrund von Beobach-
tungen an cxtern€n Spiralgalaxien ist nämlich bekannt, da8 die Sterne
geringcn Altcrs längs der dort leichter als in unserem eigenen System zu
lokalisicrenden Spiralarme angeordnet sind. Die leuchtkräftigen blauen
Sterne und die jungen Haufen werden deshalb auch als typische Spiralarm-
objekte bezeichnct.

Diesc Faktcn sprechen für eine enge Kopplung der iungen.Stern[eocra-
tion an die interstellare lr{eterie. Auch diese ist in der galaktischcn Ebene

zu finden, wie vor allem die Beobachtungen der 2l-cm-Strahlung des

kalten Wasserstoffgases erhärten. Letzteres bildet eine mit der Hauptebcne
zusammenfallende. nur wenige hundert Lichtjahre dicke Schicht, die das
ganze Milchstraßensystem durchdringt. In ihr schwimmt der interstellare
Staub und dort sind auch die jüngsten Sterne eingebettet. Spiralarme sind
lange zusammenhängende Schläuche höherer Gas- und Staubdichte inner-
halb dieser Schicht, primär also eine Erscheinung der interstellaren Nlate-
rie. Nacb der Entdeckung der Zl-cm-Linie war es deshalb naheliegeod, mit
ihrer Hilfe die Spiralstruktur unserer Galaxis ableiten zu wollen. Diesem
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Vorhaben war aber, nach anfzinglicher Euphorie, kein durchschlagender
Erfolg beschieden. Es erwies sich als äulSerst schwierig, den Zoren höherer
Casdichte zuverlässige Distanzen zuzuordnen. Hier begegnen wir wieder
diesem typischen Problem der Milchstra8enforschung, nämlich Phäno-
mene, die in der Projektion an die llirnmelssphäre beobachtet werden, in
dcr riiunrlichcn Ticfc richtig zu or<Jncn, cinc Schwicrigkeit, die cs bci
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Abb. 2.14: Bruclurücke von Spirdarmen in der Sonnenwngebung. Gezeigt ist die
Verteilung junger olfencr Sternluufen in der galaktischen Ehene. Die Gradehteilung
am Rand enßprtcW der galaktischen Ldnge, C ist die Richtung zum galaktbchcn

Zenaum. @ gibt die l.age der Sonne an. Die Entfernungsmarke cnupricht lÜ(N pc.
(Nach N. Vogt und A. F. J- Moffat)

extragalaktischen Systemen, die wir von außen unter günstigem Blickwin'
kel sehen, nicht gibt. Die gegenwärtigen Kenntnisse über die Spiralstruktur
unseres MilchstraBensystems können deshalb nur als fragmentarisch
gelten.

\Mie sich irn folgenden Kapitel zeigen wird, ist die enge Verflechtung von
jungen Sternen und Wolken interstellaren Materials auch durch zahlreiche

Einzelfälle belegt. Die jungen Sterne als vor relativ kuzer Zeit entstan-
dene, noch in der Nähe ihres Geburtsortes befindliche Abkömmlinge der

sie einhüllenden Woiken zu betrachten, ist cieshalb eine Deutung, die sich

geradezu aufdrängt, Und es ist auch zu er$,arten, daß gegenwärtig noch

immer Teile der im interstellaren Raum zerstreuten Materie an neuen

Sternen verdichtet werden. Sie ist offenbar das Reservoir, das die Sternbil-
dung speist. Heute stecken noch etwa 10 Prozent der Gesamtmasse der
Galaxis in der interstellareu Illaterie; der wcit überwiegende Teil cler Masse

ist also bereits in Sternen konuentriert.

Ein ganz anderes Bild zeigen die ältesten Mitglieder des Milchstraßensy-
stems, die kugelförmigen Sternhaufen. Sie sind viel weniger stark zur
galaktischen Ebene konzentriert. Kugelförmige Sternhaufen, etwa 130

Objekte dieser Art sind bekannt, werden auch weit außerhalb der Milch-
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straße beobachtet. Ihre Häufigkeit ist am größten in der Nähe des galakti-
schen Zentrums und nimmt von dort nach allen Richtungen in etwa der
gleichen Weise ab. Auch ihr Bewegungsanstand ist völlig anders als der der

Sterne geringen Alters. Während diece auf nahezu kreisförmigen Bahnen in
der Hauptebene das galaktische Zantrum umlaufen, nehmen die Kugel-
haufen an der Rotation des System,r kaum teil. Ihre Bahnen sind teilweise

stark gegen die Milchstraßenebene geneigt, diese durchstoßend, und kön-
nen langgestreckte Ellipsen sein, in deren einem Brennpunkt das galakti-

sche Massenzentrum zu denken ist.
Der amerikanische Astronom Harlow §hapley erkannte um 1920 auf-

grund seiner Arbeiten an der Mt. Wilson Sternwarte, daß an der so

andersartigen räumlichen Vertcilung der ältesten Sternpopulation die wah-
ren Umrisse des Milchstraßensystems abzulcsen sind, fiir die damalige
Milchstraßenforschung eine Einsicht von umstürzendem Charakter. ShaF
ley war darauf aus, die Entfernungen der kugelförmigen Stemhaufen zu

bestimmen, und hatte dabei, ohne es zu wissen, das Gltlck, daß seine

Objekte von der interstellaren Lichtschwächung kaum behelligt werden, da
sie teilweise weit außcrhalb der galaktischen Ebene stehcn. Eine von
Shapley favorisierte Methode waren Helligkeitsmessungen an periodi-
schen Veränderlichen. Die Qualität der so abgeleiteten Distanzen hängt

natürlich in erster Linie davoa ab, wie gut di€ Absoluthelligkeiten der
beobechteten Objekte bekannt sind und Shapley venrandte deshalb großo
Mühe dararif, letztere zuverlässig zu ermitteln. Das war und ist nicht allein
für die Milchstraßenastronomie von großer Bedeutung, auch im cxtraga-
laktischen Raum sind Veränderliche Sterne wichtige Entfernungsmarken.

Die neueren Versuche, die Distanz des galaktischen Zentrums zu
bestimmen, stützen sich vor allem auf Beobachtungen von Verändeflichen
des Typs RR Lyrae, Der Stern, nach dem diesc Klasse ihren Namen hat,
steht im Stembild Leier und zeichnet sich durch einen sehr regelmäBigen
Lichrwechsel von 0.57 Tagen Periode aus. Im Maximum ist er mehr als

doppelt so hell wie im Minimum. Die Helligkeitsschwankung ist bedingt
durch die Pulsation des Sterns, in strengem Rhythmus schwingt sein
Durchmesser um eine rnittlere Lage hin und her. An diesem typischen
Lichtwechsel sind RR Lyrae-Veränderliche relativ leicht zu erkennen,
wenn auch ihre Perioden etwas unterschiedlich sein können und von
weniger als 0.1 Tagen bis zl1.2 Tagen reichen. Sie kommen in größerer
Zahl in Kugelhaufen vor und stehen im Ftl-Diagramm in der »Lücke" des

Horizontalastes, die deshalb auch oft »Veränderlichenlücke" genannt wird.
Es sind also Objekte hohen Alters. Ihre Absoluthelligkeit ist heute relativ
gut bekannt, da die nächsten Kugelhaufen bis hinunter zu den Sternen der
Hauptreihe photometriert und durch »Aufschieben" in die absolute Hellig-
keitsskala eingeordnet werden können. Wie auch aus Abbildung 2,12
hervorgeht" sind RR Lyrae-Sterne absolut fast hundertmal heller als die
Sonne und deshalb noch in relativ großer Entfernung zu beobachten.

Aber nicht nur in Kugelhaufen sind sie zu finden, sie kommen auch im
»Feld" außethalb und zwischen den Haufen vor. Diese alleinstehenden
RR Lyrae-Veränderlichen sind es, mit denen sich heute das galaktische
Zentrum am besten lokalisieren läßt. Ahnlich wie die Kugelhaufen trifft



RR Lyr P=0957

3.Fortsetzung Gastvortrag: Sterngenerationen und galaktische Geschichte

1.6 Toge

Abb.2,15: Lichtkurve des pulsierendenVerdndcrlichen RR Lyrae. Periode des

Lhhtweclucls 0.57 Tage. Im Maximum ist der Stern 2.5mal so hell wie im Minimum.
Die Absoluthclligkeit der RR Lyrae-Yerdnderlichen liegt bei Mv = 0.0 (vgl. Abb. 2.12)

man sie innerhalb einer Sphäre um die galaktische Scheibe an, innerhalb
eines kugelförmigen Volumens, dessen Mittelpunkt mit dem galaktischen
Kera zusammenfällt und desen Durchmesscr etwa dem des Milchstraßen-
systems entspricht. Diesen die Scheibe übenrölbenden Raum nennt man

auch den galaktischen Halo. Als typische Haloobjekte sind die RR Lyrae-
Sterne ebenfalls vor allem um den galaktischen Kern versammelt. Das
zeigt sich schon daran, daß sie in der Nähe des Sternbilds Schütze, der
Richtung zum Zentnrm, häufiger sind als in anderen Himmelsgegenden. In
solchen Feldern, die etwas außerhalb der galaktischen Ebene liegen müs-

sen, damit die interstellare Absorption nicht zu sehr stört, zeigen die
Sternzahlen innerhalb eines schmalen lntervalls der scheinbaren Helligkeit
ein ausgeprägtes Maximum; hellere wie schwächere RR Lyrae-Sterne fallen
dagegen deutlich ab. Diese Häufigkeitsspitze markiert die dichtesten Teile
der zentralen Konzentration und gleichzeitig, da es sich um Objckte
einheitlicher Absoluthelligkeit handelt, die dazugehörige Entfernung. An
der cntsprechenden Stelle tangiert die Sichtlinie den Kern des Milchstra-
ßensystems.
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Abb. 2.16: Sdwnatische Dantellung da Milüstrafcnsysums. Schnitt scnkredtt
zur gahktlsdrm Ebctu dwch du Zcntrum Z wd die Sorne. Bcgrcnzung der
galaldüclun Scheibc gestrklvlt, Kreise rcpräsentiercn die Kugelhaufen im Halo.
Dic frühcn Unarnchuagcn crfapten etwa den schraffienen Bereich um dic Sonne.
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Die umfangreichste Untersuchung dieser Art, sie beruht auf Mesungen
an Hunderten von RR Lyrae-Veränderlichen, ist 1975 von holländischcn

Astronomcn publiziert worden und kommt für die Entfernung des galakti-

schen Zcntrums von der Sonns auf den schon an frühcrer Stelle genannten

Wert ron 9000 pc odcr etwa 3000 Uchtjahre. Für das Zentrum des

Systems der Kugelhaufen, das uicht ganz so gut zu fassen ist, findet sich

eine Distanz, die innerhalb ihrer Fehlergrerzen damit übereinstimmt. Die
für unsere Kenntnisse über die eigene Galaxis so fundamentale Größe dürfte
auf + 1000 pc sicher sein. Mit diesem Resultat ist auch quantitativ belegt,
daß wir uns mit Sonne und Erde weit außerhalb der galaktischcn Kempar-
tien befinden. Andererseits, und auch das ist nicht zu bezweifeln, ist hier
der Rand des Milchstraßensystems noch lange nicht erreicht.

Eine weitere llesonderheil der alten Sterne, neben der haloartigen Vertei'
lung über der galaktischen Scheibe und dem ungeordneten Bewegungszu-

stand, folgt aus den spektroskopischen Analysen ihrer chemischen Zusam'
mensetzung: Im Vergleich zu jungen Objekten sind bei ihnen dic schwere'

ren Etemente ab dem Kohlenstoff weniger häufig. Bereits 6si sinsl »nor'

malenn Zusammensetzung entfällt, wie erwähnt, nur ein kleiner Bruchteil
auf die Elemente jenseits des Heliums. Bei der Halopopulation, die man

deshalb auch als metallarm bezeichnet, ist dieser Anteil nochmals zehn-bis

hundertfach kleiner. Die relativen Häufigkeiten der einzelnen Elemente
jedoch sind auffatlenderweise ganz ähnlich wie bei den metallreicheren
Sternen: Magtesium und Eisen zum Beispiel sind stets etwa gleichläufig

und verglichen mit Kohlenstoff etwa zehnmal seltener (in Atomzahlen),
insgesamt jedoch liegen die schwereren Elemente bei den alten Sternen

auf einem deutlich niedrigeren Niveau. Das ist ein wichtigcr Befund, der
so zu interpretieren ist, daß die neuen Sterne aus einer Materiemischung
entstehen, die gegenüber früher in den schwercn Elementen angereichert
ist. Es muß also Prozesse geben, die langfristig dem interstellaren Medium
schwere Atome zufügen und ihren Anteil gegenüber Wasserstoff und
Helium steigern. Wie das zu verstehen ist, wird an späterer Stelle erläutert
werden (siehe Kapitel6). Die altersabhängigen Unterschiede im Metallge-
halt bringen eine Komplikation mit sich, die hier nur angedeutet werden
kann: Da der stellare Zustand von der c,hemischen Zusammensetzung
abhängt, liegen sonst gleiche Sterne im HR-Diagramm Bn ctwas verschie-
denen §tellen, je nach dem Anteil der schwereren Elemente. Das muß
berücksichtigt werden, wenn photometrische Entfcrnungen und absolute
Helligkeiten, wie geschildert, durch Auftchieben der Hauptreihen abgelei-
tet werden. Hat nlan es mit Objekten stark unterschiedlichen Alters zu

tun, dann kommen also noch Korrekturen ins Spiel, die im Vorausgegan-
genen unteßchlagen wurden.

Der Begriff der Sternpopulationen geht auf Walter Baade zurück, der
1931 die Hamburger Stemwarte verlassen hatte, um am kalifornischen Mt.
Wilson Observatorium arbeiten zu können. Aufgnrnd seiner vor allem mit
dem l0GZoll-Teleskop ausgeführten Untenuchungen des Andromedane-
bcts, der uns am nächsten stehenden Spiralgalaxie, hat er in den vierziger
Jahrcn erkannt, daß die Sterne der dortigen Kernregion ein ganz andercs
FH-Diagramm zeigen als die der Spiralarme. Daß seinc bcidcn Populatio.
nen I und II (I Spiralarm-, II Halosterne) die beiden äußersten Enden einer
Generationskette sind, ist erst wesentlich später durch die gcschilderte
Erforschung der Sternentwicklung klar geworden, an der Baade mit seinen
Beobachtungcn ebenfalls maßgeblich beteiligt war.
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Zwischen den ins Auge springenden unterschiedlichen Eigenarten der

Haloobjekte und der jüngsten Generation in der galaktischen Ebene gibt
es, wie man heute weiß, lließende Übergänge. Weniger alte Sterne finden
sich in stärker abgeplatteter Anordnung näherbei der galaktischen Scheibe,
ihre Bewegung ist kreisbahnähnlicher, ihr Metallgehalt htiher. Das Alter
erweist sich als eine Größe, die anderen wichtigen Eigenschaften der
Generationenfolge ihren Stempel aufdrückt und uns damit Einblicke in die
galaktische Evolution eröffnet.

Ursprünglich, vor mehr als 10 Milliarden Jahren, dürfte unsere Galaxis
eine annähernd kugelförmige, im wesentlichen aus Wasserstoff und llelium
bestehende Gaswolke gewesen sein, die von ungeordneten turbulenten
Bewegungen durchsetzt war und sich unter dem Einfluß der eigenen
Schwerkraft zusammenzog. Die erste in diesem großen Gaskomplex ent-
standene Sterngeneration spiegelt in ihrer räumlichen Verteilung, ihren
Bewegungen und ihrer stofflichen Zusammensetzung allem Anschein nach
diesen Uranstand.

ln der weiteren Entwicklung muß die galaktische Wolke als Folge einer
vermutlich von Anfang an vorhandenen oder sich allmählich herausschä-
lenden Rotation des Ganzen und ihrer Schwere längs der Drehachse auf
die heute ausgezeichnete Ebene zusammengesackt sein. f)ie steigende
Konzentration .des Gases löste eine Lawine neu entstehender Sterne
aus, in denen ein schnell wachsender Anteil der vorhandenen Materie ge-
fangen wurde, und dämpfte das chaotische Durcheinander. So trat die mit
Sternen übersäte galaktische Scheibe in Erscheinung. ÜUrig blieb schließ-
lich die stark geschrumpfte Schictrt des diffusen Gas-Staub-Gemenges in
der Hauptebene des Systems" Dort wächst die heutige Sterngeneration
heran.

Univ. -Prof .Dr.Hans Elsässer
Direktor des I,IPI Heidelberg
Königstuhl
D-6900 Heidelberg 1
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Gastvortrag:

DIE DYNAMIK
UNSEILES MILCHSTRAS SENSYSTEMS

Unter diesem Titel eei eine Betrachtung der Kräfte verstanden, die die beobachteten
Bewegungen in unserer Galaxis verursachen. In erster Linie sind ee dabei die Gtavi-
tationskräfte der in der Milchstraße enthaltenen Maasen. Ihre Größe und Verteilung
igt durch einen faszinierenden Erkenntnisproaeß ermittelt worden, den wir im fol-
genden Abschnitt darstellen.

DAS HISTORISCHE WACHSTUM UNSERER GALAXIS

Es ist Calileo Galilei zu verdanken, daß die physikalische Realität der Milchstraße Bls

System unzähliger Sterne im Jahre 1610 mithilfe seines Fernrohres erkannt und so die
bie dahin vorhandene Vorstellung von einer himmlischen Flüseigheit abgelöst wurde
(in der griechischen Mythologie die vom kleinen Herakles verspritzte Milch der Hera
- siehe das Gemälde von Rubene im Madrider Prado - oder in der chineeiachen Le-
gende der Silberfluß, der den irdischen Och;enmann von seiner himmliechen Weberin
trennt).

150 Jahre später beschriib Immanuel Kant die Milchstraße als Scheibe, in der die
Sonne eingebettet sei, weshalb man die nahen, daher hellen Sterne gleichmäßig am
Himmel verteilt sehe, die fernen und schwachen sich aber in einem Bend anordneten.

Sternzählungen zur Vermessung des Sternsyetems
Der Beginn der quantitativen Untersuchung der Ausmaße unserer Sternsystems ist
mit Wilhelm Herschel Ende des 18. Jahrhunderts anzusetzen. Der nach England
ausgewanderte Hannoveraner bestimmte die Form unserer Galaxis durch die Technik
d,er Sternzählung, wobei er gleiche absolute Helligkeit für alle Sterne annahm. Aus
der geometrischen Lichtschwächung mit dem Quadrat der Entfernung und seinen
Sternzahlen in aufeinanderfolgenden Größenklassenintervallen, die er für 700 Eim'
melsregionen bestimmte, schloß Herschel, daß die Sonne nahe dem Zentrum eines
flachen elliptischen Sternsystems liege, dessen Ausdehnung in der galaktischen Ebene
fünfmal so groß sei wie senkrecht dazu.

Dieee relative Größe unseres Sternsystems erhielt ab 1837, als fuiedrich Wilhelm
Bessel die erste Fixsternparallaxe veröffentlichte, die Möglichkeit der Umwendlung
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in absolute Dimensioren. Dies erfolgte auf breiter Basis aber emt zu Beginn des

2g.Jahrhunderts durch Hugo oon Seeliger, Jacobus C.Kapteyn und Piet l. 'uan Rhiin,
die sich auf die mittlerweile etablierte fotografische Technik stützten. Damit konn-

ten sowohl schwächere Sterne in den Zfülungen erfaßt als auch Eigenbeweguügen

und damit mittlere Entfernungen für Sterne verschiedener echeinbarer Helliglteit

bestimmt werden.

Dar Kapteynsche Univereum - etaubfrei
Wie lletschel rechnete man eber nur mit einer geometriechen Lichtschwächung - die
zurätzliche Abeorption durch interrtellaren Staub war noch unbekannt - und erhiclt
dierelben relativen Ausmaße wie Hetschel. Der nunmehr bekannte Maßstab für die

Entfernungen führte zum Modell des sogenannten Kapleynschen Uniuerstrms mit
folgenden Charekteristiken :

Die Sonne liegt ein wenig außerhalb der galaktischen Ebene, 650 pc vom Zentrum
des Sternsystems entfernt. Die Dichte fällt auf den halben Wert vom Zentrum
weg in einer Entfernung von 800 pc in der Ebene und in 150 pc in Richtung zum
galaktischen Pol. In 2800 pc bzw. 550 pc beträgt die Sterndichte dann nur mehr
10% des zentralen l{ertes.

Kapteyn war sich durchaue bewußt, daß diesee Resultat stath heliozentritche Zürge

trägt (warum aollten wir pralctisch im Mittelpunkt dee Univereume leben?) und
es euch dadurch zustande kommen könnte, daß das Sternenlicht ein absorbieren-
des interstellares Medium passieren müßte. Wenn diese Schwächung des Lichtee

als Fntfernungsefiekt interpretiert würde, fiele die Sterndichte in allen Richtungen
von der §oune weg ab und würde so ein lokales Sternsystem um die Sonne herum
vorüäuschen. Trotz mehrjähriger Untersuchung gelang es ihm aber nicht, die Exi-
stenz eines solchen interstellaren Mediums nachzuweisen, und so blieb er bei seinem
ursprünglichen Ergebnis.

Shapley vergrößert die Galaxis durch die Kugelhaufen
Ernsthaft in Frage gestellt wurde das Modell des Kapteynschen Universums durch
Horlow Shopley, der zwischen 1915 und 1919 die Ergebnisse sejner Studien über
Kugelhaufen aufgrund von Beobachtungen am Mt.Wilson Observatorium veröffent-
lichte. Mithilfeder von Henrietta Leaaittbestimmtet Periode-Leuchtkraft-Beziehung

' für Cepheiden erhielt er die räumliche Verteilung dieser sternreichen Systeme, die
sich keineswego symmetrisch um das Kapteynsche Universum anordneten, sondern
in Richtung Sagittarius konzentriert waren um ein Zentrum, das 15000 pc von der
Sonne entfernt lag. Aufgrund der großen Distanzen und der großen Maseen der
Kugelhaufen schloß Shapley, daß deren Verteilung und nicht das im Durchmeeser
rund l0 mal kleinere Kapteynsche Universum das eigentliche galahtische System
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2. Fortsetzung Gastvortrag: Die Dynamik unseres Milchstraßenayotemo

absteckt.

Shapley haüte das Glück, daß seine Ergebnisse nur marginal von der interstel-
Iaren Absorption beeinflußt waren (wodurch lediglich die Entfernung der Sonne

vom galaktischen Zentrum etwas zu groß herauskam). Die Tatsache, daß in der

Milchstraßenebene l«eine Kugelhaufen entdeckt wurden, erklärte er nicht durch die
(ihm unbekannte) irtterstellare Absorption, sondern durch die umständliche Speku-
lation, dort würden die Kugelhaufen durch starke Gravitationskräfte auseina,nder-

gerisaen. Da er die Spiralnebel nicht als extragalaktische Sterneyateme aneah, wal
deren gleichartige Aboenz in der galaktischen Ebene kein Anlaß, die Ursache ftir die
dort von ihm festgestellte zone of oaoidance durch einen anderen Effekt (nämlich
durch Absorption) zu interpretieren.

Die Größe unserer Galaxis und die Natur der Spiralnebel waretr Gegenatand der
berühmten GroSen Debatte im April 1920 in der amerikanischen Akademie der Wie-
senschaften zwischen Shapley wd H.D.Curl'i^s. Beide hatten sowohl richtige, als

auch falsche Auffassungen, deren Widersprüche sich durch die von beiden nicht
erkannte Wirkung des intetstellaren Mediums aufheben laseen. Shapley hstte recht,
was die Größe des galaktischen Systems anging, Curtig irrte mit der Annahme dee

Kapteynschen Universums, erkannte aber die extragalaktische Natur der §piral-
nebel, die Shapley wiederum leugnete, unter anderem wegen der von Adrian ran
Moanen beobachteten Rotations-Eigenbewegung von Spiralnebeln. Erst 1935 konn-
te Edwin Hubble durch Eigenbewegungsmessungen mit denselben Ausgangsplatten
wie van Maanen, aber längerer Zeitbasis die Nichtrealität der Rotationsresultate von
van Maanen nachweisen.

Das Lindblad-Modell der Galaxis
Schon fast zehn Jahre vorher war aber die Frage nach der Natur unsereo Milch-
straßensystems durch kinemotische und. dynamische Untersuchungen gelöet worden.
1926 entwickelte Bertil Lind,blod ein mathematisches Modell für die Rotation der
Milchstraße um eine Achse durch das von Shapley gefundene Zentrum. Dieses Mo-
dell enthält eine Reihe von Untersystemen, die mit jeweils einer anderen charakter-
istischen Geschwindigkeit, Abplattungsgrad und inneren Geschwindigkeitsstreuung
rotieren. Det Zusammenhang zwischen diesen drei Parametern ist folgender: je
schneller die Rotation, desto flacher ist das Subsystem und desto geringer ist die
Geschwindigkeitsstreuung seiner Sterne (d.h. ihre Abweichung von der Kreisbahn-
bewegung um das galaktische Zentrum).

Lindblad berechnete, daß die im Kapteynschen Universum enthaltenen Sternmassen
und damit die von ihnen ausgeübten Gravitationskräfte bei weitem nicht in der Lage
sind, die Kugelhaufen (und RR Lyrae Sterne), die eine Relativgeschwindigkeit von
250 km/s gegenüber der Sonne haben, dynamisch zu binden.



3. Forteetzuug Gartvortrag: Die Dynarnik unseres Milchattsßencyctems

Wenn m&n von der unwahrscheinlichen Erklärung einer dauernden Nachentetehung

der Kugelhaufen abgieht (um die entwichenen zu ersetzen), dann kann nur der Schluß

gelten, daß unaere Galaxis viel größer und massereicher ist als dao Kapteynsche
Modell.

Lindblad war eB auch, der dem System det Kugelhaufen eine verschwindende Gesemt-
rotation gegenüber dem Milchatraßensyctem zuschrieb, werwegen rich die Sonne und
alle ihr gegenüber langeamen Sterne der Sonnenumgebung mit rund 200 bis 300 km/a
um das galaktische Zentrum auf nahezu kreisformigen Bahnen bewegen müsoen (die
typische Abweichung beträgt nur ca. 10% von dieser Kreiebahngeschwindigkeit).

Oorts Untersuchungen der galaktischen Rotation
Jan H.Oort führte 1927 und 1928 Lindblads Ideen weiter und zeigte, daß sich die
Schnelläufer-Sterne zwanglos im Lindblad-Mo,ilell als insgesa,mt lengsam um daa

galaktische Zentrum rotierende §terngruppe erlclä.ren laesen, die aich auf stark exzen-
triechen, fast rsdislen Bahnen bewegeu.

Oort berechnete einen Schätzwert für die Gesamtmotse der Galonis aus der Beobach-
tung, daß sich in Richtung der galaktischen Rotation kein Stern schneller ale 63 km/e
bewegt. Addiert m&n ,u diesem Wert die galaktische Rotationegeschwindigkeit am
Ort der Sonne (2.B. 250 km/s) und interpretiert dies ala Entweichgecchwindigkeit
(=Kreisbahngeschwindigkeit mal Wurzel aus 2), so erhält m&n aus der Kreiabahnbe-
dingung Gravitationshraft : Zentrifugalkraft den Wert für die innerhalb der Son-
nenbahn befindlichen Masse der Galaxis. Oorts Massenwert war wesentlich größer

als der für das Kapteynsche Modell und vergleichbar mit dem von Shapley und
Lindblad vorgeschlagenen System. Oort entwickelte aufgrund von Beobachtun-
gen die Theorie der differentiellen golaktischen Rolation, welche die Abnahme der
Winkelgeschwindigkeit vom Zeutrum der Galaxis nach außen beschreibt

I}ümplers Nachweis des interstellaren Mediuma
Den Endpunkt des sehr zögernden Prozegsgs der Anerhennung eines allgemeinen in-
terstellaren Mediums (Hinweise auf isolierte Phänomene desselben gab es echon seit
geraumer Zeil) setzte die Arbeit von Robert J.Trümpler aus dem Jahre 1930 über
offene Sternhaufer. Ahofi"h wie beim Kapteynschen Universum ergab sich auch hier
eine l'vorkopernikanische" Situation, weil aus den Hertzsprung-Russell-Diagrammen
(bei Anpassung ohne Berücksichtigung der interstellaren Absorption) Entfernungen
resultierten, die mit den Winkeldurchmessern der Haufen multipliziert zu linearen
Houfendurchmessent führten, welche von der Sonne nach allen Richtungen hin raiü

der Entfemung anwuchsen. Trümpler fand, daß eine allgemeine Absorption von
0.7 mag pro Kiloparsek die Stetnhaufenentfernungen so korrigiert, daß dieses un-
wahrscheinliche, weil heliozentrische Bild verschwindet. Gleichzeitig konnte et zur
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4. Fortsetzung Gastvortrag: Die Dynamik unseres Milchstraßensystems

Bestätigung die Zunahme der Verfärbung mit der Entfernung nachweieen, was vor

ihm von Kapteyn vergeblich versucht worden war. Damit war die letzte Stütze dee

Kapteynschen Modella (d.h. die Dichteverteilung) gefallen.

Baade entdeckt zwei versehiedene §ternpoprrlationen
Wolter Bdod,e fand durch seine Beobachtungen naher Galaxien 1944 die Existenz
zweier stark unterschiedlicher Sternpopulationen. Die Fortschritte in der Berech-

nung von §ternmodellen und der Beobachtungstechnik (Photomultiplier) nach dem

Zweiten Weltkrieg erlaubten eiue physikalische Interpretation der Farb-Helligkeits-
Diagramme von Sternhaufen und damit auch die Zuweisung von Alterswerten. Da-
durch wurde die Populatiorr der Sterne in Kugelhaufen als sehr alt erlcannt, ver-
gleichbar dem Alter des Universum, während die Population der Sterne in ofienen
Sternhaufen einen großen Altersbereich von extrem jungen bis zu Millia.rden Jahren
alten Sternen überdeckt.

Die 2lcm-Vyaseerstoffiinie kartographiert die gdaktische Rotation
Ein besonderer Zuwachs det Erkenntnis über die Dynamik der Galaxis ergab eich

mithilfe der Radioastronomie. Nachdem H.C, aan de Hilst 1944 die Existenz der
2lcm-Linienstrahlung von Wasserstoff im interetellaren Medium vorausgesagt hatte,
gelang tr951 Forschergruppen in den USA, Australien und den Niederlanden deren
Nachweis. Damit wurde in den darauf folgenden 15 Jahren aus der Dopplervet-
schiebung ihrer Linienprofi.le die Geschwindigkeit des Wasserstoffs um dae galakti-
sche Zentrum in Abhängigkeit von der Entfernung zu diesem bestimmt. Dies gelingt
über die maximalen, also Tangentialgeschwindigkeiten innerhalb der gelaktiechen
Bahn der Sonne. Der so erhaltene Geschwindigkeitsverlauf wird .Eototionskunte
genannt.

Daa Schmidt-Modell der galaktischen Massenverteilung
Mit den damals besten optischen und radioastronomischen Daten für die galakti-
sclre Rotationskurve berechnete Maarten Schmidt 1965 ein Massenmodell unseres

Milchstraßensystems, das im wesentlichen auE einer sphäroidischen Dichteverteilung
mit

p :39301R - 0.02489.R - für den gal. Innenbereich

und

p :1449,2J?-{ - außerhalb des Sonnenkreises
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5. Fortsetzung Ga^otvortmg: Die Dynamik des Milchstraßensystems

besteht. Die Massendichte p ist hier in Sonnenmasseu pro Kubikparsek und die

galaktozentrische Entfernung .E in Parsek angegeben. Das Schmidtsche Modell stellt
gewiorermaßen einen Endpunkt der Entwicklung von theoretischcn Ma,ssenmodellen

der Galaxis dar und galt lange Zeit ale klreeisch.

Ein t'lVachstumsschub" in clen eiebdger Jahren!
Bis zur 16. Generalversammlung der Internationalen Astronomischen Union 1976

in Grenoble hatten sich verschiedene theoretische und aue der Beobachtung ctcm-
mende Befunde soweit verdichtet, daß dort der Grundetein für unsere Bigger dnd,

Better Glalddy gelegt wurde, wie sie der 1984 verstorbene berühmte holländisch-
amerilcanicche Astronom B'ort J. Bok zu nennen pflegte.

Die Notwendigkeit einer Vergrößerung un;eres Milchetraßensystems ergab sich durch
eine theoretische Studie von J. Ostriker und Mitarbeitern aus Princeton, die die
dymamische Instabilität des bisherigen galaktischen Systemc prohlamierte. Eiae
Korono mit einem mindestens dreimal so großen Durchmesser und eine sich daraua
ergebende Gesamtmasse der Gala:cis von 5-10 mal dem alten Wert von 200 Milliarden
Sonnenmassen würde verhindern, daß sie dynamisch in Stücl«e geht.

Der andere dynamiache Hinweis auf die neue galaktische Dimension kam in Greno-
ble von J.Einasto aua Tartu (Estland). Die galaktische Rotationsgeechwindigkeit
am Ort der Sonne (220 km/s) zeigt gegenüber der Annäherungrgeschwindigkeit der
Andromedagalaxie M 31 (-300 km/s), die ungefähr in Richtung der galalctischen
§onnenbahn liegt, eine zu große Differeuz. Wenn Androrrreda und Milchetraße, die
(ge)wichtigeten Mitglieder der "Lotolen Gruppe" yon Galaxien, sich in einem dy-
namisch stabilen System befinden sollen, so kann eine Relativgeschwindigkeit der
beiden von rund 80 km/a nur auftrete[, wenn unsere Galaxig eine Gesomtmaase
von 2 Billionen Sonnenmassen besitzt. Nach Einasto wäre ihr Radius von der
Größenordnung 100 Kiloparsek

Der Vergleich mit Beobachtungen in anderen Galaxien unterstrich den Hinweie auf
eine größeres Milchstraßensystem:

Erstens fanden Badioastronomen iri den USA und Niederlanden, daß sich das Wasser-
stofrgas weit über den Beräich dei optischen Spiralstruktur hinaus erstreckt, zweitens
erhielt Vero C.Ruäia und Mitarbeiter von der Carnegie Institution optische Rota-
tionskuryen für Spiralgalaxien bis zu großen Eutfernungen von deren Zentrum (durch
Messung der Dopplerverschiebung der Hc-Emissionslinien von Hll-Regionen), die
in Ubereinstimmung mit den Radioergebnissen nicht annä.hernd ."keplerisch" (d h.
nach dem 3. Kepler-Gesetz) verlaufen, sondern in den Außenbereichen ungefähr
konstant eind, alro dar Phänomen der flachen Rotationskurue zeigen.

Schließlich gelang es auch in unserer eigenen Galaxis, die Bewegungen in größeren

Bitd 6



6. Forteetzung Gastvortrag: Die Dynamik unsetes Milchstraßensystems

Entfernungen vom Zentrum zu beobachten. Während eine lokale Störung des Ge-

schwindiglceitsfeldes in der Nähe der Sonne einen keplerechen Verlauf der Rotation-
skurve lange Zeit vorgetäuscht hatte - J.Hrcnzeigte dies in seiner Diesettation an der
Universität Wien im Jahre 1984 - ergaben Messungen kanadiacher (M.P.Fitzgeruld
et al.) und amerikanischer (L.Blifz et al.) Astronomen nicht nur eine flache, eondern
soga,r eine auf 300 km/s ansteigende Rotationskurve in 20 Kiloparsek Entfernung
vom galaktischen Zentrum!

Kurz darauf kam noch eine Untermauerung dieser Bewegungsbefunde. Aus den Ra-
dialgeschwindiglreiten von 11 Kugelhaufen in ga,laktozentrischen Entfernungen von
bie zu 60 Kiloparsek schlossen F,D.d.Hartwick (Victoria) und W,Sargent (CAL-
TEC), daß die Masse unserer Galaxis 800 Milliarden Sonnenma,ssen betragen müßte,
wenn dieee Haufen gravitativ an sie gebunden sind. Ein halbes Dutzend Zwerggtrla:r-
ien, für die dasselbe gelten soll, bringt die galaktische Gessmtmaase auf 2 Billionen
Sonnenmaasen und den Radius auf 100 Kiloparsek.

Seit der zweiten Hälfte der siebziger Jahre beschäftigt die Astronomen die Frage
nach dem Wegen der Materie der galaktischen Korona, die die sichtbare Materie um
rund das Zehnfache an Masse übersteigt. Sie ist Gegenstand zahlreicher Spekula-
tionen, von der Vermutung riesiger Mengen ausgebrannter Sterne (vielleicht rogar
Schwarzer Löcher) bis zu schweren Neutdnos, die massenweise in den Frühphasen
des Universums bzw. unserer Galaxis entetanden. Die Situation ist vergleichbar mit
der Unsicherheit über das Wesen unserer Milchstraße zur Zeit der Großen Debatte
vor 70 Jahren.

An dieser Stelle wollen wir unseren historischen Überblick beenden und uns einigen
wichtigen Themen widmen, die mit der galaktischen Dynamik in Zusammenhang
stehen.

DIE KONSTANTEN DER GALAKTISCHEN ROTATION

K.Rohlfe hat in "Sterne und Weltraum" vor etwas mehr als 3 Jahren den aktuellen
Stand skizziert, der hier entsprechend gekürzt wieclergegeben sei.

Die Entfernung ßo der Sonne vom galaktischen Zentrum
Vor fast 30 Jahren wurde von rler IAU der sehr einprägsa.me und praktische Wert
Ro : 10 kpc proklamiert, wogegen man zuvor mit 8.2 kpc gerechnet hatte. Eine
Reihe von Hinweisen brachte, die IAU vor kurzem aber wieder dazu, einen kleineren
Wert zu empfehlen, nämlich 8.5 kpc. Eine Reihe von Methoden deutete in diese

Richtung:

1. Auf ähnliche Weise wie Shapley, jedoch mit Berücksichtigung der interstellaren
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7. Fottsetzung Gastvortrag:. Die Dynamik unseres Milchstraßensysteme

Abaorption beatimmte l{arrrip 1976 eus einer Dreifarben-Photometrie den Schwer-

punkt det Verteilung d,gr,Kugelhouten und berechnete daraus & = 8.5 kpc mit einer

Uneicherheit von 1.6 hpc. fuerl1r und White erhielten aber mit anderen Aaeätaen

aus dem gleichen Material 5.6 bzw. 8.6 kpc und gaben als besten Schätzwert
fio = 6.8 * 0.8 kpc an. Schon daraus wird ersichtlich, daß Kugelhaufen kein Weg zu
ptäzisen .Bo-Werten sind.

2. Die Verteilung der RR-Lyrae-§terae im Boude'schen Fenster (l = 1.0', ä :
-3.9") zeigt ein deutliches Ma:cimum bei etwa 9 kpc. Aue ähnlichen Fenstern, aloo

Gebieten mit sehr geringer interstellarer Absorption, fanden lg75 Oort und Plaut
einen besten Wert -Bo = 8.7 kpc, deseen ünsicherheit von 0.6 ltpc hauptaächlich auf
der Genauigkeit der absoluten Helligkeit der RR-lyrae-Sternen beruht. Blonco und
Blonco diskutieren 1985 die alten Messungen nochmals, wobei sie die Unsicherheit
in der interatellaren Aboorption und in der photometriechen Skala betonen, wae gie

schließlich zur Empfehlung:

Ro = 7.3 * 0.5 kpc

führt. Versuche mit Mira-Variablen im Infraroten (R, = 8.3 kpc) sind zwar von der
interstellaren Materie.kaum beeinflußt, bei ihnen echlägt abet die Unsicherheit in
der abaoluten Größe zu Buche.

3. Die Untersuchung der Geschwindigl«eiten von Objekten der Scheibenpopulation
in der Nähe dee Sonnenlcredses, d.h. mit ß N Ro führt zu einem kinemotischen
Wert frür R.. Hätte man eine genügend große Zahl von leuchtkräftigen Objekten,
d.h. nicht nur aus der unmittelbaren Umgebung der Sonne, welche gegenüber dem

Lokolen Ruhestondor.d, also den sonnennahen Sternen, keine Radialgeschwindigkeit
besitzen, so könnte man bei Kenntnig ihrer Entfernungen den Kreisbogen abstecken
und damit den galaktischen Kreis und r?" erhalten, auf dem die Sonne um das

galaktiec[e Zentrum orbitiert.

In der Realität kann mon aber nicht auf Objehte verzichten, die in wenn auch uur
geringer Entfernung vom Sonnenhreis liegen, wobei ein Ansatz über die galaktischen
Bewegungsverhältnigae in der Nähe von fto zu machen ist, der über ein Intervall
von einigen Kiloparsek ohne weiteres linear sein kann. Dabei geht die Oortsche
Konetante Ä ein, die ein Maß für die Anderung der galaktischen Rotation am Ort
der Sonne ist:

zl = -(dO ldR)"R"12

wobei O die Winhelgeschwindigkeit der galaktischen Rotation bezeichnet. Aus der
Näherungsbeziehung:

u,=ZAR,(R"|R*t)sinl

Bild I
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E. Fortgetzung Gastvortrag: Die Dynamik uneeres Milchstraßensyeteme

bestimmten Rohtls et al. 1986 unter Verwendung von 85 Objeltteu (junge HII-
Gebiete mit ihren anregenden Sternen) durch eine nichtlinebre Ausgleichung:

Eo = 7.9 * 0.7 kpc, .do = L7.6 * 1.3 km/s/kpc

was in guter Übereinstimmung mit den rein photometrischen Werten von ft, unter-
streicht, daß diese Konstante bei 8 kpc oder weniger liegen wird.

Die Kreisbahngeschwindigkeit O" der Sonne

Diese Größe versteht sich unter Abzug der aogenannten Pekuliargeachwindigkeit der

Sonne, auch Apexbewegung genannt. Anders auagedrückt iet O, die lineare Bota-
tionsgeachwindigkeit der Sterne in der Sonnenumgebung, wobei deren Auewahl zu

leicht unterschiedlichen Werten der Apexbewegung (auch: §onnenbewegung) führt.
Für die meisten Untersuchungen wird gegenwärtig die "Standardsonnenbewegung"
verwendet: die Sonne bewegt sich mit 20 km/s in die Richtung R.A.:18h, Dec.=30o
(Epoche 1900). Zieht man die Standardsonnenbewegung von den Geschwindigkeita-
messungen ab, so hat man sie definitionsgemäß auf den ISR (locol stondard of rcst,
Lokaler Ruheetandard) bezogen.

@o ist daher die Rotationsgeschwindigkeit des LSR um das galaktische Zentrum.
Sie ist wichtig für ein dynamisches Modell der Milchstraße, denn aie beatimmt die
Zentrifugalbeschleunigung und damit bei stationären Verhältnissen die ihr entge-
gengerichtete Gravitationsbeschleunigung, somit die Masse innerhalb von är.
Die Bestimmung von Oo gestaltet sich schwierig. Prinzipiell ist die Winkelgeschwin-
digkeit Oo : O,/8, direkt meßbar, nur irt der Effekt so klein, daß mau das System
der Eigenbewegungen wesentlich verbessern müßte. Eine Hofinung dazu ist (war?)
der Astrometriesatellit HIPPARCOS.

Eine weitere Möglichkeit besteht in der Messung der Rotation gegenüber praktiach
nichtrotierenden galaktischen Untersystemen. Aus der Stella.rdynamik folgt, daß

Objekte mit etark exzentrischen Bahnen um das Zentrum als Gruppe eine ver-
schwindende Gesamtrotation besitzen. Aus dieser Tatsache bestimmte Woltjer 7975

O, = 200 - 225 kmls aus der Bewegung von Kugelhaufen, was in der Folge von
anderen Autoren bestätigt wurde. Die Frage nach der kleinen Nettorotation des

Systems der Kugelhaufen ist aber noch zu lösen.

Ein Weg zu O, führt auch über die Bestimmung der beiden Oortschen Konstanten
A und B, uril definitionsgemäß ihre Difrerenz A * B - f,}, ist, also gleich der
Winkelgeschwindigkeit des LSR.

Einerseits kann men hofien, daß eine direkte Bestimmung vor allem von B durch
HIPPARCOS, nebst einer Verbesserung von A zu einem neuen, besseren Wert von
Oo, somit auch von Oo führen wird.



9. Fortaetzung Gastvottrag: Die Dynamik unseres Milchetraßeneystems

Anderereeits gibt es ous der Theorie der Stellardynamik einen Zusammenhang von

A und B mit den Süreuungen der Geschwindigkeitskomponenten in Richtung zum

galaktischen Zentrum al und in Richtung der galaktiechen Rotation a$:

"llds=t-AlB
Am Rande sei hier bemerkt, daß Karl §chwarzschild die Verteilungsfunktion der
pekuliaren Geschwindigkeitsabweichungen von Sternen von den Mittelwerten ihrer
Gruppen im Jahre 1907 durch konzentrische droiachaige Ellipeoide daratellen konnte,
deren Hauptachsen in den bereite erwähnten Richtungen und in Richtung aenkrecht

zur galaktischen Ebene lagen,

Da in der voretehenden Formel aus Radialgeschwindigkeiten alle Größen bia auf B
bestimmt werden können, läßt aich letzteres daraus berechnen, waa dann wiederum
zur Bestimmung von Oo führt. Diese Formel gilt aber atreng genommen nur für ein
dynamicch reloxiertes System, d.h. es müssen systematische Bewegungen, wie sie

z.B. von der Sternentatehung herrühren, abgeklungen sein. Dies eetzt entsprechende

Relmdtionszeiten vora,uß, etwa 1 Milliarde Jahre. Nur so alte Sterne dürfen daher
zur Bestimmung dec §treuungaverhältnisaee verwendet werden. Rohlfe erhielt so

19E6 einen Wert von:

"1la'e=2.38+0.20
Wichtig anzumerken ist noch, daß das resultierende A/B kein lokaler Wert ist, son-

dern wegen der aus Altetsgründen großen Geschwindigkeiteatreuungen der Sterne
ein relativ großer Bereich der Galaxis involviert ist, weswegen bei der Belechnung
von B ein eher "globaler" Wert von A einzusetzen ist.

Dabei spielt die Railioaatronomie eine sehr hilfreiche Rolle, vor allem innerhalb der
galaktischen Sonnenbahn, wo die aus zB. 2lcm Linienprofilen gemessene maximale
Radi algeechwi ndigkeit

7tmo6: O(&) - @oainl

mit ß" - R-ainl bei Kenntnis von O" direkt zur inneren galaktischen Rotations-
kurve führt (ausgenommeu die allerinneraten Bereiche, wo lceine reinen Kreiebah-
nen vorliegen). Kennt man @, nicht, so konn man dennoch A(fl) mithilfe dieser
Gleichung berechnen, weil O, dabei herausfiillt. Üb"r den Bereich von 3.5 bis 7.5

kpc gemittelt ergibt sich ein mittleres A : 13.5 * 1.3 km/s/kpc, woraus über die
Geschwindigkeitsstreuungs-Relation ein mittleres B = -9.8 *.1,.7 km/s/kpc resul-
tiert, was schließlich zu

Oo = 184 * 12 km/s

Bild 10

führt
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Aus den vorantegantenen Uberlegungen wird klar, daß die auch heute noch häufig
gebrauchten, numerisch sehr handlichen, traditionellen IAU-Werte der galahtiechen
Rotationskonstanten O, = 250km/s und R- = 10 kpc um etwe 20% w verringern
aind, was die Winkelgeechwindigkeit Oo annähernd unverändett läßt. Daa bedeutet
eiue Verminderung der Maese innerhalb des Sonnenkreises auf ungeffür die HäIfte.
Da aber die Rotationekurve der Galaxis weiter draußen Eotar noch ansteigt, alco
starlc vom Schmidt-Modell abweicht, wird das ganze Massenmodell der Galaxie in
Zukunft zu modifizieren sein, sodaß dieser Faktor keine große Bolle spielen wird.

DTE ENTWICKLUNG DER SCHEIBENKOMPONENTE

Itn Szenario der Entwicklung der ganzen Gala:cis ist die Entstehung der Scheibe
aus dem Gas; das bei der Bildung der llalosterne nicht verbreucht wurde und
im folgenden unter Energieabettahlung in Richtung der Rotationaachse kollabierte,
die jüngate Phase. Die dynamieche Entwicklung der Scheibe iet aber keineswegs

abgeschloesen. Es gibt eine Reihe von Computersimulationen, welche die Auebildung
von Spiral- und Balkenstrukturen untersuchen. Gerade die Frage der Entetehung
und Aufrechterhaltung der Spiralstruktur, eber auch von wellenartigen Verwerfun-
gen (Korrugation) der galaktiechen Scheibe hat Theoretiker und Beobachter seit
über zwanzig Jahren herausgefordert.

über die Dichtewellen-Theorie zur Erklärung persistenter Spiralstruktur, d.h. zur
Überwindung des "Aufwicklungsproblems", kann hier nur kurz referiert werden. Sie
wurde in den sechziger Jahren von den Amerikanern Lin und Shu in Fortführung
der ldeen von Lindblad aus den zwanziger Jahren entwickelt. Der Kerngedanke ist
eine epiralförmige Verdichtung in der galaktischen Scheibe, die atarr um das galak-
tische Zentrum rotiert. Die Materie der Scheibe wandert auf zirkula^ren Bahnen
entsprechend der Rotationskurve durch dieses Spiralmurter hindurch. Das mit einer
nur geringen Geschwindigkeitsstreuung behaftete interstellare Gas reagiert auf die
von der Spirale verursachte Potentialstörung und staut sich, meist schockartig an
der Verdichtungslinie, was sogar zum Kollaps einzelner Wolken und damit zur Stern-
entatehung führen kaun. Dann verläßt das Gas zusammen mit den entstehenden
Sternen die Potentialrille mit geringfügig veränderten Geschwindigkeitskomponen-
ten, um wieder voll an der galaktischen H.otation teilzunehmen, bis zur nächsten
Begegnung mit einem Spiralarm.

Zwei große Fragen drängen aich auf: Durch welchen Mechanismus wurde die Dichte-
spirale hervorgerufen? Dazu gibt es Erklärungen, die eine Explosion im Kernbereich,
die Gravitationswirkung eines Kernbalkens oder auch Gezeitenwirkung bei nahen

Bild 11
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Galaxienbegetnungen heranziehen. Zweitene, wie wird der Energieverlust craetzt,

der durch die Schockphänomene in den Spiralarmen auftritt, wodurch die Spiralwelle
notwendigerwei.ae gedämpft wird?

Beide Fragen harren noch einer befriedigenden Antwort. Eine konkurrierende The-
orie zur Erklärung wenu nicht schön tuageprägtet (grond design) Spiralen, wie
z.B. M51, die immer als Paradebeispicl für die Gültigkeit der Dichtewellentheo-
rie herangezogen wird, ao doch zumindest für "spitalige" Strukturen in einer Reihe
von Galaxien, die durchgehende Spiral&rme vermissen lassen, iat die Theorie der
ctochostischen, eich selbst auebreitend,en Steraentstehung, in englischet Abkürzung
SSPSF genannt, entwickelt von den Amerikanetn Gerolo und Seiden in den eiebziger

Jahren. Feitzinger und Mitdrbeiter von der Universität Bochum haben dieee Theorie
weiterentwickelt, worüber auch kürzlich in "Sterne und Weltraum' berichtet wurde.

Dieee Theorie benützt einerseits genau den Mechanismue, zu dessen Überwindung
die Dichtewellentheorie der Spirelstruktur aufgestellt wurde, nämlich die differen-
tielle Rotation der Galaxienecheiben, die jede beliebige räumliche Struktut nach

kurzer Zeil zv einem §piralsegment verformt, Andererseits veru'endet eie die Er-
kenntnie, daß Sternentrtehung in einer interstellaren Wolke (Molekälwolke) nicht
coeaal (d.h. gleichzeitig an allen Stellen der Wolke) abläuft, eondern sich vielmehr
von einer Startstelle aus "durchfrißt'. Die ro entstandenen Gebiete können dann
relativ auogedehnte Teile einer " flokkulenten" Spiralstruktur bilden.

Es ist durchaus möglich, daß beide Mechanismen für das reiche Spektrum an beob-
achteten Spiralstrukturen in einem jeweils stärkerem oder schwächeren Maße ver-
antwortlich sind. Für die Wellenstruktur senkrecht zur Scheibe ist die SSPSF eher

weniger in Betracht zu ziehen

Ein wichtiger Beobachtungehinweis für eine dynamische Entwicklung der galalcti-
schen Scheibe ist die Zunahme der Streuung der Geschwindigkeiten vou Scheiben-
sterien mit größerem Alter. Damit verbunden iit die mit dem Alter abnehmeade
Konzentration dieser Sterne zur galaktischen Ebene. Die Form der Abhängigheit
der Geschwindigkeitsdispersion vom Alter, d.h. stärkerer Anetieg in där Nähe
der Gegenwart, deutet darauf hin, daß dies nicht auf ein Abklingen der T\rrbu-
lenz des interstellaren Gases im Laufe der Scheibenentwicklung zurückzuführen sein
kann, denn dies müßte eher zu Beginn rascher erfolgen als zur Jelztzeit. Spitzer
und Schwarzschild haben daher bereits 1951 argumentiert, daß die Zunahme der
Geschwindigkeitsdispersion primär dem Alter der Sterne zuzuschreiben sei. Der
genaue Beschleunigungsprozeß ist aber noch nicht völlig geklärt.

Als mögliche Ursache für die Zunahme der Geschwindigkeitsdispersion, also für die
"Aufheizuug" der galaktischen Scheibe werden nicht-axialsymmetrische Störungen
des allgemeinen Gravitationsfeldes durch die schon erwähnten Spiraldichtewellen,
Balkenstrukturen und Verwerfungen (Korrugation) der Scheibe genannt, die neben-
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bei auch noch zu einer Umverteilung der Materie und des Drehimpuleee führen.
Carlberg und Sellwood haben 1985 auf rasch fluktuierende Gravitationsfelder, die mit
Sternentstehungsgebieten, kurzlebigen Spiralarmsegmenten und Balkenstrukturen
als Beitrag zur Aulheizung hingewiesen, die aber vornehmlich die Dispersion in den

Komponenten der Ebene anwachsän laseen kann.

Als spekulative Möglichkeit im Rahmen der Erklärungsversuche für die Zusam-
mensetzung des "dunklen Halos" werden die von Locey und Ostriker 1985 vorgeschla-
genen mossereichen Schwarzen Löeher (von je einer Million Sonnenmaseen) herenge-

zogen, die beim Durchdringen der galaktischen Scheibe eine statistische Aulheizung
bewirken würden.

Der beobachtete Einfall von Gas mit hoher Geschwindigkeit aus dem HaIo auf die

Scheibe sollte ebenfalls einen Einfluß auf die dynamische Entwicklung der Scheibe
haben.

Völlig unbedeutend sind nahe Begegnungen von Scheibensternen untereina,nder, was

echon Chandraseßäcr 1960 dargestellt hat, weil ihre Zahl während der bisherigen
Lebensdauer der Milchstreße verschwindend gering ist.

Generell ale wesentlich wird angesehen der 1951 von Spitzer und Schwarzschild
vorgeschlagene Mechanismus vor. Stöfien mit gro$en Wolhen interstellarcr Materie.
Sie können auch zur Vergrößerung der Dispersion in der Richtuug aenkrecht zur
galaktischen Scheibe beitragen.

Wielen zeigle 1977 durch Modellrechnungen, die die stochastische Aulheizung der

Scheibe formal durch eine Diffusion der Sternbahnen im Geschwindigkeiteraum be-

schreiben mit dem sogenannten Diffusionskoefi,zienten als Maß fär die Zunahme
der quadratischen Geschwindigkeitsdispersion pro Zeil, daß die beobachteten Werte
der Dispersion am ehesten mit einem konstanten Diffusionskoeffizienten vereinbar
sind, oder mit einem, der zeitlich abnimmt (mit dem Abklingen der "Rauhigkeit"
des Gravitationsfeldes) und mit wachsender Geschwindigkeit abnimmt. Ein nur
von der Geschwindigkeit abhängiger Diffusionskoeffizient kann die beobachtete Zu-
nahme der Geschwindigkeitsstreuungen nicht wiedergeben. Fuclw und Wielen a*
gumentieren 1987, daß ein konstanter Difusionskoeffizient dann vorliege, wenn die
Relativgeschwindigkeiten zwischen den Sternen und den Stoßpartnern durch letztere
bestimmt wertle. Dies würde für Haloobjekte, etwa die erwähnten Schwarzen Löcher
gelten. Stöße mit Molekülwotrken hingegen würden fast ausschließlich von den Ge-
schwindigkeiten der Sterne bestimmt, daher einen geschwindigkeitsabhängigen Ko.
effizienten erfordern, der auch noch von der Zeit abhängig sein müßte, um den
Beobachtungen zu genügen, wie eben erwähnt.

Wie bei anderen Fragestellungen wirrl die Lösung des Problems der Aufheizung von
galaktischen Scheiben auch vom Fortschritt der Beobachtungen und ihrer Interpre-
tation in anderen Galaxien abhängen.

Bild 12



13. Fortsetzung Gaatvortrag: Die Dynamik unseres Milchstraßensyetems

Bild 1: Seitenangicht des Milchstraßenmodells von Herschel (1785)
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Bild 2: Das'Kapteynsche Universum (L922)
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Bild 4: Schnelläufer = Langsamläufer nach Oort (1927)
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Bild 6: Die "Bigger and Better Galarcy" nach Bok (1981)

o Ro

R(kpc)
r5

200

205

+
I

+

I
+ ++

+
+

+ f + +
+

+

+
+

+ +

{t\
+

+

Bild 7: Die galaktische Rotationslrurve nach Blitz und Mitarbeitern (1980)
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Bild E: Verteilung der RR-Lyrae-Sterne im Baadeschen Fenster (Oort und Plaut,
re75)
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Bild 9: Verteilung der Hll-Gebiete am Sonnenkreis. Punkte: pos. Radialgeschwindigkeit,
Kreise: neg. RG (Rohlfs, 1986)
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Bild 10: Die Terminalgeschwindigkeit des ueutralen Wasserstoffs (Rohlfs, 1986)
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Bild 12: Die Geachwindigkeitedicpersion c,
vou Sternen der galaktischen Scheibe, aufge-

trageu gegen ihre Entgtehungszeit üy (Heute

= 1010) (nach Wielen, 1977).Bild 11: Zur Dichtewellentheorie: des auf
Kreisbahnen sich bewegende Gae läuft an der

Innenseite in den jeweiligen Spiralatm ein und
erzeugt einen Schock, der Sternentstehung
(Punkte) auslöst (nach Kühn, 1978).
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